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Resumen

En los ultimos afios ha subsistido una revolucion discreta en el conocimiento humano. El
descubrimiento de que la inmensa cantidad de objetos estelares tan solo contribuye al 4% del
total de la materia en el cosmos, mientras que el 96% restante es de naturaleza ain
desconocida, ha cambiado por completo nuestro paradigma sobre lo que se piensa que es el
Universo, su evolucion y desarrollo. La mayoria de los astronomos, cosmologos y gente
dedicada al estudio de la fisica de particulas estdn convencidos de que este 96% de materia
exoética se compone de un 73% de materia gravitacionalmente repulsiva denominada energia
oscura, ademas de que un 23% del total de la masa del Universo es algin tipo de materia no-

luminosa, conocida comunmente como materia oscura.

Hoy en dia existe una gran variedad de programas computacionales y paquetes de
software que socorren y aceleran los calculos y operaciones matematicas complejas necesarias
para la investigacion y el desarrollo de las ciencias exactas asi como su aplicacion a la
tecnologia. Algunos atn son muy sofisticados y requieren de un tiempo para reconocer y
familiarizarse con el lenguaje, por lo que requieren mas trabajo en su programacion para ser
mas amigable y sea mas sencillo llegar al usuario que lo necesita. En ese caso los paquetes
LanHEP y MicrOMEGAs, de adquisicion libre, son vitales para el desarrollo de esta Tesis. Es
relevante notar que al utilizar cualquier programa de computo es indispensable tener un
amplio panorama de lo que se espera de €l, por lo tanto su uso debe estar bien planificado y
fundamentado en un marco tedrico general. En este caso se realizd un analisis a través de

deteccion indirecta usando las herramientas computacionales mencionadas.

\



Introduccion

En el Capitulo 1 se indaga en el enigma sobre la materia oscura presente hasta el momento de
iniciar esta tesis, asi como los métodos que existen en la actualidad para detectar interacciones
con la materia ordinaria o algun rastro que pueda brindar nueva informaciéon sobre su

composicion.

El Capitulo 2 presenta las herramientas matematicas necesarias para la entender el
papel que lleva a cabo la materia oscura a nivel cosmoldgico; la densidad de reliquia es la
herramienta mas importante que se estudia en este capitulo ya que se usara mas adelante para

obtener parametros observables que serviran en el trabajo fundamental de esta tesis.

Para comprender como puede interaccionar la materia oscura con la fisica conocida
hasta el momento, en el Capitulo 3 se muestran las particulas elementales que componen la
materia conocida tales como fermiones y bosones; asi como sus propiedades fisicas y

parametros que se tomaran en cuenta para el desarrollo de célculos en el tltimo capitulo.

LanHEP es un software disefiado para trabajar o generar nuevos modelos de fisica de
particulas y micrtOMEGASs es una aplicacion preparada para el calculo de propiedades de la
materia oscura en modelos de interaccion de particulas; ambas herramientas son accesibles a
través de internet y pueden descargarse de forma libre. En el Capitulo 4 se explica la manera
de cargarlo en una PC y su uso en este trabajo. Asi mismo el andlisis de la densidad de reliquia
como pardmetro observable de la abundancia de materia oscura, que es el fundamento de esta

tesis, se manifestard en este capitulo.

Vi



Objetivos

El trabajo de Tesis sigue dos objetivos esenciales:

1. Estudiar uno de los fendémenos mas relevantes sobre la fisica de particulas y la
cosmologia: La materia oscura, asi como los posibles candidatos que la componen.
2. Implementar el uso de los paquetes LanHEP y micrOMEGASs para obtener parametros

observables como la densidad reliquia.

Vil



Hipotesis
Con fundamento en la teoria del Modelo Estandar de las particulas elementales y utilizando
los paquetes de software LanHEP y micrOMEGAs se llevaran a cabo los célculos necesarios

para obtener razones de densidad reliquia para conocer la abundancia de materia oscura en un
modelo determinado.

La materia oscura es considerada una extension del modelo estandar de las particulas
elementales.

La existencia de una particula que se ajuste a los parametros del modelo estandar y
parametros observables en una region valida que corresponda como candidato a materia
oscura.



Metodologia

Para el desarrollo del tema se llevaron a cabo las siguientes gestiones:

1. Consulta de material bibliografico y articulos de revistas especializadas a través de
internet.

2. Consultas con asesores en el Centro de Investigaciones Teoricas (CIT) ubicado en la
Facultad de Estudios Superiores Cuautitlan Campus 1, asi como en el Departamento de
Fisica en la misma facultad, ubicado en el Campus 4.

3. Hacer el célculo analitico de densidad reliquia utilizando la ecuacién de Boltzmann.

4. Uso del paquete LanHEP para generar un modelo extendido y viable que contenga un
candidato a materia oscura.

5. Uso del paquete MicrOMEGAs para hacer el calculo de densidad reliquia y obtener
una region valida para los pardmetros del modelo asociados con parametros

observables y que correspondan con el candidato a materia oscura.



Capitulo 1
Generalidades

1.1 Revisiéon Histdrica

Desde 1687, ano de la publicacion de la obra cléasica de Isaac Newton "Philosophiae Naturalis
Principia Mathematica", se ha hecho mucho esfuerzo para explicar el movimiento de los
objetos astrofisicos en términos de las leyes de la gravitacion. Desde entonces, las
desviaciones de los movimientos observados de las trayectorias esperadas han demostrado ser
muy eficaces para profundizar en la comprension propia del Universo. Siempre que se
observan anomalias en el movimiento de los planetas en el Sistema Solar, surge la pregunta:
(Deben considerarse tales anomalias como una refutaciéon de las leyes de la gravitacion o

como una indicacion de la existencia de objetos invisibles?

El segundo enfoque resultd ser correcto en el caso del movimiento andmalo de Urano,
que llevo al astronomo francés Urbain Le Verrier y al astronomo inglés J. C. Adams a
conjeturar la existencia de Neptuno, eventualmente descubierto en 1846 por J.G. Galle. Por el
contrario, el intento de explicar las anomalias en el movimiento de Mercurio como debido a la
existencia de un nuevo planeta, llamado Vulcano, fracaso, y la solucion final tuvo que esperar
el advenimiento de la teoria de Einstein de la relatividad general, es decir, la introduccion de

una descripcion mas refinada de las leyes de la gravitacion.

El problema moderno de la materia oscura es conceptualmente muy similar al viejo

problema de los planetas invisibles [1].

Hoy en dia se observan en grandes sistemas astrofisicos (con tamafios que van desde

escalas galacticas hasta cosmologicas) algunas "anomalias" que soélo pueden explicarse



asumiendo la existencia de una gran cantidad de materia invisible, acompafada de una

desviacion de las leyes conocidas de la gravitacion y la teoria de la relatividad general.

La descripcion actual del Universo primitivo se basa en una extrapolacion de la fisica
conocida hasta la época de Planck, cuando el Universo tenia sélo t = 10™*3s de antigiiedad, o
equivalentemente hasta energias en las que la interaccion gravitacional se vuelve fuerte (del
orden de la masa de Planck, Mp;, = 1019GeV). A partir de esta época, se toma un breve

recorrido por la evoluciéon del Universo [2]:

e T ~ 10 GeV. Se piensa que, a esta escala, un grupo (grande) unificado
(desconocido), G, se descompone en el grupo indicador del modelo estandar
SU(3)C Q SU(2)L ® U(1)Y. Sin embargo, poco se sabe sobre esta transicion.

e T ~10'2GeV. La simetria del modelo estindar se rompe en SU(3)C ®
U(1)Q. Esta transicion, denominada ruptura de simetria electrofuga, podria ser
el origen de la bariogénesis y posiblemente de campos magnéticos
primordiales.

e T ~10'—10%3GeV. Los candidatos de materia oscura que interactian
débilmente con masas de escala GeV — TeV se congelan. Esto es cierto en
particular para el neutralino y la excitacion de Kaluza-Klein.

e T ~0.3GeV. La transicion de fase de QCD (Quantum Chromodynamics)
ocurre, lo que conduce al confinamiento de quarks y de gluones en hadrones.

e T ~1MeV. Seproduce el congelamiento de neutrones.

e T ~100 KeV. Nucleosintesis: protones y neutrones se funden en elementos
ligeros (D, 3He,4He, Li). La nucleosintesis estandar del Big-Bang proporciona
las restricciones mads estrictas a la teoria del Big-Bang, y las predicciones
coinciden notablemente con las observaciones.

e T~1eV. La densidad de la materia se hace igual a la de la radiacion,
permitiendo que comience la formacion de estructuras.

e T ~0.4ceV. El desacoplamiento de fotones produce la radiacion cdsmica de
fondo.

e T ~27K~10"*¢eV.Hoy.



1.2 Primeras evidencias

Los primeros signos de existencia de materia oscura aparecieron con los estudios de los
movimientos celestes realizados en la década de 1930. Uno de ellos encabezado por Ernst
Julius Opik, cuyo trabajo se enfocaba en el andlisis de diversos modelos para la distribucion de
masa en galaxias. Basandose en estos estudios, Opik concluyd que la galaxia Andromeda
debia contener una masa mayor que aquella detectada visualmente, pero que interactiia con su
entorno so6lo gravitacionalmente. Desafortunadamente, en aquella época no se contaba con
ninguna referencia sobre este tipo de anomalias y por lo tanto, ¢l concluyd que los resultados

obtenidos eran tan solo errores.

Mas tarde, el astronomo holandés Jan Hendrik Oort examind la cinematica de las
estrellas en las regiones limitrofes de la Via Lactea. Oort calcul6 la cantidad de masa necesaria
en la galaxia para que las estrellas se mantengan gravitacionalmente dentro de sus Orbitas.
Ademas, con un método independiente estimé la masa real del total de las estrellas interiores.
Comparando ambos resultados, ¢l concluyd que la dinamica presentada por la Via Lactea solo
puede ser explicada si esta contiene un doscientos por ciento de masa superior a la materia

detectada visualmente.

En 1933 el astrofisico Fritz Zwicky, basandose en el numero de estrellas y su brillo,
examino la dindmica interna del cimulo de galaxias Coma Berenice. Asi, estim6 la masa de
las galaxias que componen este cimulo y de esta manera calculd las velocidades
correspondientes a las galaxias en movimiento. Con esto, pudo proporcionar evidencia de que
la masa luminosa en el cumulo Coma Berenice era mucho menor que el total de la masa
necesaria para para mantener a las galaxias unidas gravitacionalmente. Es asi como Zwicky
fue el primero en plantear la existencia de la materia oscura como algin tipo de “materia
faltante” que no habia sido detectada y a su vez proveeria suficiente masa y gravedad para

mantener el camulo unido.

A pesar de las numerosas contribuciones de docenas de cientificos, el tema de la
materia oscura no fue considerado seriamente sino hasta 1977, cuando el trabajo de
investigacion de la astronoma Vera Cooper Rubin indicé que las galaxias para ser estables

requieren de una cantidad mucho mayor de masa que la observada. Ella descubrid esto



midiendo la velocidad rotacional de las estrellas cerca del centro de las galaxias. De hecho, se
pensaba que la rotacion de las galaxias era analoga a la del Sistema Solar, donde los planetas
exteriores rotan mas lentamente que aquellos mas cercanos al Sol. Ahora bien, ella encontrd
que la velocidad rotacional de las estrellas que componen a las galaxias espirales no disminuye
en las regiones cercanas a sus limites. En la Via Lactea, las estrellas se mueven a través del
espacio a 240 km/s aproximadamente, sin importar el lugar donde estén situadas, esto es, las
estrellas cercanas al centro de la galaxia y las estrellas lejanas localizadas en los brazos de la
espiral parecen moverse a la misma velocidad. Esta velocidad no es la esperada si solo se

calcula considerando la atraccion gravitacional [3].

* ] ; : BN Velocidades
: Observadas

* Radius (kpc)

Curva de Rotacién de la Galaxia NGC 6503
de observacines del movimiento del
hidrogeno en Radio

[MNRAS 249 (1991) 523)

Galaxia Spiral NGC 3198 con
los contornos de contenido de H
[ApJ 295 (1985) 305]

Figura 1.1 Curva de rotacion de una galaxia espiral [2].

En la figura 1.1 se muestra la discrepancia en una galaxia espiral debido a lo observado
en su material luminoso (usando la segunda ley de Newton) y a lo observado en las
velocidades de rotacion (usando corrimiento al rojo de sus estrellas). La presencia de materia
oscura en galaxias espirales fue la explicacion mas plausible para justificar la irregularidad en

las curvas de rotacion de estas galaxias [3].



1.3 Métodos de busqueda

La materia oscura se puede buscar directamente, a través del retroceso nuclear en
experimentos de laboratorio o indirectamente a través de su aniquilacion por productos.
Ademés, los colisionadores como el LHC pueden usarse para restringir algunas propiedades
de la materia oscura. Véase la figura 1.2 para una ilustracion en el caso particular de la materia
oscura, donde se muestran las interacciones entre particulas de materia oscura (DM) y
particulas del modelo estdindar (SM). Estas estrategias son en general complementarias entre

si. A continuacion, se resumen las diferentes estrategias de blisqueda de materia oscura.

Densidad reliquia

- . >
Deteccidn Indirecta

DM SM
©
]
2
.
c
°
o
]
1]
[a]

v DM SM

<

Blisqueda en colisionadores

Figura 1.2: Diagrama esquematico de la interaccion de la materia oscura en el Universo. La

estrella representa la interaccion fisica dependiente del modelo [4].



1.3.1 Deteccion Directa

Los experimentos de deteccion directa aparecen hoy como una de las técnicas mas
prometedoras para detectar particulas de materia oscura. La idea es muy simple: si la galaxia
esta llena de WIMPs (particulas masivas que interaccionan débilmente), entonces muchas de
ellas deben pasar a través de la Tierra, haciendo posible la busqueda de alguna interaccion de
tales particulas con la materia ordinaria mediante el registro de la energia de retroceso de los

nucleos de tales particulas [5].

Las observaciones de las curvas de rotacion de las galaxias sugieren que nuestra
galaxia estd rodeada por un halo de materia oscura que se extiende mucho mas alla del radio

de la materia luminosa.

Dado que el sol se mueve a través de este halo, experimenta un flujo de particulas de
materia oscura que se mueven con una velocidad vy, = 220 km/s. Hoy en dia los fisicos de
particulas tratan de extraer materia oscura proveniente del espacio hacia los laboratorios de
investigacion, donde se podria esperar medir directamente los eventos de dispersion de la
materia oscura contra un material utilizado como detector. Estos experimentos se colocan
profundamente bajo tierra para protegerse contra los rayos césmicos y hacer uso de técnicas de
ultima generacion para determinar la seccion eficaz de la materia oscura, asi como su masa. Es

facil ver que la energia de retroceso es 0 (KeV), a partir de la estimacion ingenua de la energia

cinética de las particulas de materia oscura % Mpyvd =~ 27 KeV para Mp,, = 100 GeV.

Los experimentos buscan retrocesos nucleares andmalos en un detector de fondo bajo,
es decir, un detector colocado en un nivel subterrdneo. La tasa de precision del detector se
escala como R « Nppy0v, con o alrededor de 10~ 15cm? y N el namero de niicleos objetivo.
En general, la tasa es de pocos eventos por afo, por lo que los detectores deben tener una gran
masa y un largo tiempo de exposicion. En la tabla 1.1 se proporciona una lista de

experimentos seleccionados de materia oscura, incluida su masa, y el tipo de lectura [4].



Experimento  Ubicacion Tipo de Masa del Tipo de Afos en
lectura detector detector actividad
(Kg)
DAMA/Nal Gran Sasso Y 87 Nal 1995-2002
DAMA/LIBRA  Gran Sasso 233 Nal 2003-
ANAIS Canfranc % 11 Nal 2000-2005
100 2011-
KIMS Yangyang Y 35 Csl 2006-2007
104 2008-
CDMS I Soudan b, q 1 Si 2001-2008
3 Ge 2001-2008
SuperCDMS Soudan b, q 12 Ge 2010-2012
SNOLAB 2013-2016
EDELWEISS Modane b, q 1 Ge 2000-2004
|
EDELWEISS Modane b, q 4 Ge 2005-
I
CRESST Il Gran Sasso b,y 1 CaWO0, 2000-
SIMPLE Rustrel d 0.2 Freon 1999-
PICASSO Sudbury 2 Freon 2001-
COUPP Fermilab 2 Freon 2004-2009
60 2010-
CoGeNT Chicago q 0.3 Ge 2005-
Soudan q 0.3 Ge 2008-
ZEPLIN 111 Boulby Y, q 7 LXe 2004-
LUX Sanford Y, q 100 LXe 2010-
XENON10 Gran Sasso Y, q 5 LXe 2005-2007
XENON100  Gran Sasso Y, q 50 LXe 2009-

Tabla 1.1: Algunas caracteristicas de los experimentos de materia oscura seleccionados,
incluida la masa y la lectura (luz de centelleo (y), phonones (¢), ionizacion (q) o gotas

supercalentadas (d)) [4].



Una sefal positiva estadisticamente significativa de la deteccion de materia oscura ha
sido reclamada por el experimento DAMA durante afios. DAMA, situada en los laboratorios
INFN bajo la montafia Gran Sasso en Italia (Figura 1.3), y que consta de cristales de Nal de
alta pureza, ha reportado una alta evidencia estadistica para la modulacion anual de la tasa de
eventos en ciclos de 13 afios. Estos resultados han provocado muchos intentos de interpretar
los datos en términos de interacciones de la materia oscura con los nucleos. Suponiendo una
interaccion eléstica fuera de los nucleos y para asunciones astrofisicas "estandar" en la
densidad de materia oscura local y la distribucion de velocidad, la sefial de DAMA entra en
conflicto con los resultados nulos informados por otros experimentos. Sin embargo, las
entradas de datos astrofisicos estan sujetas a grandes incertidumbres y las respuestas de los

detectores no son completamente conocidas, especialmente en la region de baja masa [5].

Figura 1.3 Laboratorio Gran Sasso, Italia. En este centro de investigacion se llevan a cabo

experimentos muy relevantes sobre materia oscura como DAMA/LIBRA (tabla 1.1) [20].

Los ultimos resultados en experimentos de deteccion directa, particularmente LUX (el
primero en llegar al mundo 'zeptobarn') y CDMSlite experimentos, desafian severamente una
posible interpretacion de DAMA en términos de retroceso de WIMPs fuera de los nucleos.
También parece descartar definitivamente otras anomalias observadas en COGENT, CDMS-II
y CRESST, aunque nunca han sido estadisticamente de todos modos. Tener en cuenta los
acoplamientos que violan el isospin ya no ayuda a aliviar la tension entre estos experimentos.
Recientemente, el exceso visto en CRESST de 2009 a 2011 no ha sido confirmado en su

ultimo analisis [4].



Para el afio 2020, se espera que los experimentos de deteccion directa tengan una
sensibilidad ~ 107*8 cm?. Es importante tener en cuenta que hasta la fecha no existen

parametros definidos universalmente para la materia oscura a través de estas técnicas.

Cabe mencionar que los experimentos de deteccion directa estan llegando a sus limites
debido a la presencia de los neutrinos en la mayoria de éstos. Asi, surge una relacion
interesante entre materia oscura y neutrinos: los experimentos disefiados para buscar materia
oscura terminan siendo utilizados para la fisica de neutrinos. Pero, con suerte, se encontrara

materia oscura antes de que eso suceda.

1.3.2 Deteccidén Indirecta

La deteccion indirecta de materia oscura es la técnica de observacion de la radiacion producida
en aniquilaciones de materia oscura. El flujo de tal radiacion es proporcional a la velocidad de
aniquilacién, que a su vez depende del cuadrado de la densidad de la materia oscura. Por lo
tanto, los lugares "naturales" para buscar flujos significativos, son las regiones donde se

acumulan grandes densidades de materia oscura.

El problema de la materia oscura no solo es relevante para los astrofisicos, sino
también para la comunidad de fisica de particulas y altas energias. De hecho, algunos de los
mejores candidatos de materia oscura proceden de posibles extensiones del Modelo Estandar
de la fisica de particulas. Esta razon es uno de los propdsitos principales que han llevado al

desarrollo de este trabajo de tesis.

Los experimentos de deteccion indirecta de materia oscura buscan formas de
aniquilacién de materia oscura en fotones (FERMI-LAB, EGRET), neutrinos (ICECUBE,
ANTARES) y (anti-) materia (AMS, PAMELA) (Figura 1.4). Las senales esperadas de
materia oscura dependen de los detalles astrofisicos relacionados con la distribucion de
densidad del modelo estandar en la region de observacion. La fisica de particulas entra en la
determinacion de la masa de materia oscura, la seccion transversal de aniquilacion ov y las

relaciones de ramificacion especificas de los diversos canales de aniquilacion [4, 5].

Por el contrario, una deteccion astrofisica positiva de la materia oscura proporcionaria

informacion invaluable con respecto a la fisica "mas alla del Modelo Estandar".



No obstante, la deteccion indirecta de materia oscura a través de aniquilaciones en la
region del centro galactico es también una excitante posibilidad, aunque las perspectivas de
observacion de rayos gamma, neutrinos y radiacion sincrotron desde esa direccion dependen
fuertemente de pardmetros astrofisicos como el perfil de materia oscura en las regiones mas
internas, que lamentablemente son poco conocidas. Sin embargo, el desarrollo de telescopios
de rayos gamma y neutrinos de proxima generacion permitira probar muchos escenarios. Si el
centro galactico resulta contener menos materia oscura, las observaciones de galaxias enanas,
galaxias externas y subestructura oscura local pueden desempefiar un papel importante para las

busquedas indirectas [3].

Laboratory

Amundsen-Scott
South Pole
Station
Antarctica

Digital Optical Module 2450 m
DOM 2820 m
86 strings

5160 optical sensors

bedrock

Figura 1.4 Experimento de deteccion directa ICECUBE. Es un telescopio de neutrinos ubicado
en la estacion Amundsen-Scott en el Polo Sur, cuyas observaciones son muy utiles en el

campo de la materia oscura [21].

También son prometedoras las busquedas indirectas de materia oscura a través de la
observacion de neutrinos de alta energia producidos en aniquilaciones de materia oscura en el
Sol. Estas tasas no dependen fuertemente de la distribucion de halo de materia oscura y son,
por lo tanto, sondas bastante no ambiguas de modelos de particulas de materia oscura. La
medicidn de los espectros de positrones y antiprotones, que pronto mejoraran, también puede
proporcionar una oportunidad para observar productos de aniquilaciones de materia oscura en

el halo galactico.
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1.3.3 Busqueda en aceleradores

Como las particulas de materia oscura estan ligadas a la escala débil, se pueden probar en
colisionadores, incluido el LHC (Figura 1.5) donde una vez encontrada la existencia del boson
de Higgs, su labor se enfocara en incognitas latentes donde la materia oscura es una de ellas.
Para los colisionantes, la materia oscura pierde energia. La relacion de ramificacion de
decaimientos de Higgs, por ejemplo, proporciona una restriccion muy fuerte en los modelos de
materia oscura para masas por debajo de los valores establecidos en la teoria y avanza a través
del portal de Higgs. Ademas, es posible relacionar la tasa de produccion de pares de materia
oscura en colisionadores con la aniquilacion y dispersion en experimentos de deteccion
indirectos y directos, haciendo que los colisionadores sean una sonda complementaria en la

busqueda de la naturaleza de la materia oscura [4, 5].

Figura 1.5 El Gran Colisionador de Hadrones (LHC) del CERN [22].

En general, los limites de un colisionador son muy fuertes para las interacciones
dependientes del espin, pero son bastante pobres para las interacciones independientes del
espin donde las busquedas de deteccion directa son excelentes. Colectivamente, las busquedas
directas, indirectas y de colision de particulas de materia oscura tienen increibles perspectivas
de descubrimiento en los proximos afios. Se espera que esta revision pueda ser una
herramienta util para guiar a los miembros de la comunidad cientifica mas cerca de la meta de

identificacion de la materia oscura que ha sido eludida durante tanto tiempo [3].
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Capitulo 2

Densidad reliquia

Una de las herramientas principales en la busqueda de materia oscura a través de deteccion
indirecta es el conocimiento del valor preciso de la densidad reliquia proveniente del

experimento Planck:
Qcpmh? = 0.1186 + 0.0020

Esta densidad reliquia esta estrechamente relacionada con el promedio térmico de la
seccion eficaz de dispersion por la velocidad relativa de materia oscura con las particulas del

modelo estandar.

2.1 Ecuacion de Boltzmann

Los fenémenos fuera de equilibrio termodindmico que tienen lugar en sistemas macroscopicos
se pueden estudiar desde diversos puntos de vista. Actualmente (no era si en tiempos de
Boltzmann) es bien conocido que todos los sistemas macroscopicos estdn formados por
particulas: atomos o moléculas, de manera que el comportamiento macroscopico es resultado
del comportamiento colectivo de elementos de caracter microscopico. Por una parte, esto
significa que en principio podria plantearse describir dicho comportamiento a partir de los
elementos microscopicos que forman al sistema. También se puede tomar el enfoque
macroscopico o fenomenoldgico y dedicarse a estudiar los sistemas usando variables
macroscopicas sin hacer referencia a los elementos que los forman; de ello se ocupa la

hidrodinamica [6]. Sin embargo, Boltzmann tomé un enfoque intermedio donde €l sefiala que:
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Las propiedades térmicas de gases y otras sustancias obedecen leyes perfectamente
definidas, a pesar del hecho de que estan compuestos por un nimero grande de moléculas que
efectian un movimiento rapido e irregular. La explicacion de estas propiedades debera estar
basada en la teoria de la probabilidad y para este proposito es necesario conocer la funcion

de distribucion que determina el nimero de moléculas en cada estado para todo tiempo [6].

Asi, el enfoque de Boltzmann introduce los conceptos de probabilidad en la
descripcion y entonces se vuelve fundamental el construir una ecuacion que describa la

evolucion temporal de la funcion de distribucion.

Las aplicaciones usuales de la ecuacion de Boltzmann han sido numerosas, éstas
incluyen la descripcion de los procesos de transporte en gases diluidos, enrarecidos y mezclas
multicomponentes, para los cuales es posible calcular propiedades como la viscosidad,
conductividad térmica, coeficientes de difusion y otros. A su vez, la ecuacion de Boltzmann se
ha generalizado para estudiar gases poliatdmicos diluidos (ecuacion de Wang-Chang,
Uhlenbeck), gases moderadamente densos (ecuacion de Enskog, teoria cinética variacional),
etc. Como se puede observar, las generalizaciones que se mencionaron corresponden a
sistemas en estado gaseoso con densidad baja o moderada. Sin embargo, se debe decir que,
para sistemas mas complicados, como sistemas en estado liquido, el enfoque basado en las

funciones de distribucion y ecuaciones cinéticas no ha sido muy fructifero.

Avanzando un poco en las aplicaciones menos conocidas es posible sefialar que las
ecuaciones cinéticas tipo Boltzmann se han aplicado al estudio de los fendmenos de transporte
en solidos y semiconductores, donde el transporte de electrones y su interaccion con las
bandas de conduccion llevan a coeficientes de transporte como la conductividad eléctrica.
Otro ejemplo que se ha manejado en la literatura trata de aplicar una ecuacion tipo Boltzmann
al transporte de gotas de combustible arrastradas por un flujo de gases en el problema de la
combustion; en este caso, la funcidén de distribucion también contiene informacion acerca del
tamafio de las gotas y es necesario dar una dindmica de reduccion del radio de éstas. Son
muchos los ejemplos que se pueden dar en esta direccion, pero bastan €stos como muestra de
la gran versatilidad del enfoque cinético introducido por Boltzmann para el estudio de

procesos fuera del equilibrio termodinamico [6, 7].

13



En lo que sigue de este trabajo se tomara una direccion similar, donde el enfoque de
Boltzmann se ha generalizado para aplicarlo a un sistema en particular de abundancia de

materia oscura.

2.2 Calculo de la densidad reliquia

En el trabajo de Boltzmann, los conceptos de la teoria de la probabilidad son muy importantes
como ya se sefialdo anteriormente, Boltzmann habla de la funcion de distribucién como el
elemento fundamental para la descripcion de un sistema macroscopico. Ahora bien, ;qué es la
funcion de distribucion? En su trabajo original, Boltzmann caracteriza a cada una de las
particulas que forman al sistema con su energia cinética x = (1/2)mwv? donde m es la masa
de la particula y v? es su velocidad al cuadrado. Entonces se pregunta por la probabilidad de
que una particula tenga una energia cinética en el intervalo (x,x + dx) al tiempo t, esta
probabilidad es utilizada por la funcion de distribucion y es etiquetada por f(x, t). Boltzmann
se pregunta acerca de los posibles cambios temporales de la funcidon de distribucion y entonces
en la imagen del sistema, que estd formada por particulas, supone que dicha funcion de
distribucion de distribucion cambia debido a las interacciones entre las particulas. En
particular, ¢l considera colisiones binarias entre ellas. Su principal problema ahora est4 en la

construccion de una ecuacion de evolucion para la funcion de distribucion [6, 7].

De acuerdo con Boltzmann, supdngase que dos particulas a y b chocan, la particula a
esta caracterizada por el intervalo en el cual esta su energia cinética (x, x + dx), mientras que
la particula b tiene energia cinética en (x’,x’ + dx") antes de la colision. Después de ésta las
energias cinéticas correspondientes estan en los intervalos (&,& + d&) para la particula a y
(¢',&" + dé&") para la particula b. En una colision binaria de particulas monoatdmicas, la

energia cinética se conserva de manera que:

x+x' =&4+¢ (2.1)

Notese que esta hipotesis implica que la colision entre dos particulas es eléstica, es por
ello que se ha sefialado que las particulas son monoatomicas, caracteristica que implica que no

hay grados de libertad internos en las moléculas, de otra manera durante la colision se podria
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tener intercambio de energia asociada a los grados de libertad internos (por ejemplo,
rotacionales o vibracionales) caso para el cual la energia total se conserva, pero no asi la

energia cinética.

La ecuaciéon de evolucion que satisface la funcion de distribucion es una ecuacion de

balance donde el cambio temporal es causado por las colisiones entre las particulas es:

x+xr

M:f dx’ f dE {f(EOf(x +x" +EOW(Ex +x' = §,x)
0

at (2.2)

0

- f(x’ t)f(x” t)Lp(x) x', E)}

donde la funcion W(x, x’, &) contiene las caracteristicas de la interaccion entre las particulas y

debe satisfacer las condiciones siguientes:

Y(x,x', &) =0, (2.3)
Yx,x', &) =¥, x,x+x" =), (2.4)
VX' W, x', &) = JEx +x' = OW(E x +x' — & x) (2.5)

En el contexto actual de la ecuacion de Boltzmann, la funciéon W(x,x',&) esta
relacionada con la seccion transversal de colision entre las particulas, asi la condicion marcada
en la ecuacion (2.3) nos dice que la seccion transversal debe ser positiva. La condicion (2.4)
nos dice que la seccion es invariante ante el intercambio de las particulas a = b y la condicion
(2.5) establece las propiedades de la llamada colision inversa, propiedad que solamente es

valida para particulas puntuales.

Ahora bien, el segundo miembro de la ecuacion (2.2) contiene un término de ganancia
y uno de pérdida, si se piensa en la situacion siguiente: considérese un espacio donde se pone
la energia cinética de las particulas y se divide en elementos de tamafno dx. Se cuentan la
cantidad de particulas que por colisién con otras entran al elemento dx que esta en (x,x +
dx), esto significa que por colision su energia cinética cambia de manera que la energia
cinética final est4 en el intervalo sefialado. Por otra parte, contamos el numero de particulas
que por unidad de tiempo sale de dicho elemento dx del espacio. Tenemos entonces que el

cambio en la funcion de distribucidn en el tiempo t estara dado por la diferencia entre estos

15



dos términos. La construccion de la ecuacion (2.2) contiene una hipotesis fundamental en el
término de colision; la colision entre dos particulas puede ocurrir si al tiempo ¢t la probabilidad
de que dos particulas estén en la misma posicion es diferente de cero. Esto significa que en
general el término de colision depende de la probabilidad de que dos eventos ocurran al
mismo tiempo. En la ecuacion de Boltzmann tal probabilidad se escribe como el producto de
dos funciones de distribucion (asociadas a un solo evento), lo cual significa que la
probabilidad de dos eventos se esta escribiendo como el producto de dos eventos
estadisticamente independientes. Actualmente, esta hipotesis se conoce como la “hipotesis del
caos molecular”’; Boltzmann no la enuncié de esta manera, aunque si la utilizd. Para ¢l era
claro que se construyd una ecuacion valida para gases monoatdémicos y diluidos, de manera

que la correlacion entre sus energias cinéticas esta presente [6, 7].

La situacion de equilibrio termodinamico se establece cuando la funcion de

distribucion deja de cambiar con el tiempo,

of (x,t)
T2, 2.6)

A su vez, esta condicion implica que el balance descrito por la propia ecuacion de
Boltzmann es tal que las colisiones que aumentan la cantidad de particulas con una cierta
energia cinética se ven contrarrestadas por las particulas que dejan el elemento de volumen
correspondiente en el espacio de las energias cinéticas. Para este estado en particular, la

ecuacion (2.6) tiene una solucion que se puede escribir de la forma [8, 9]:

f(x) = C/xe™™* (2.7

Donde C y h son cantidades constantes. Si se recuerda que x es la energia cinética de la
particula, se identifica inmediatamente a la ecuacion (2.7) con la funcion de distribucion de

velocidades de Maxwell, quien la obtuvo siguiendo otro procedimiento.

En el mismo trabajo, Boltzmann también demostr6 que la cantidad

E(t) = J fx,t) {ln []%l - 1} dx, (2.8)
0
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tiene la propiedad de que

dE (t)

< 2.9
o <0. (2.9)

Relacion que actualmente se conoce con el nombre de teorema H y que es la piedra angular
para mostrar la consistencia del desarrollo de Boltzmann con la segunda ley de la

termodinémica [6, 7].

Como se ha senalado anteriormente, la ecuacion de Boltzmann se ha aplicado a
diversos sistemas, sin embargo, en este trabajo no se abundara en ello y se dedicard a una

aplicacion de la busqueda de abundancia de materia oscura.

Sin detenerse mas en la teoria cinética basada en la ecuacién presentada en esta
seccion, cabe mencionar que a partir de ella es posible derivar un conjunto de ecuaciones para
las variables macroscopicas como la densidad numérica (o de masa si asi se requiere),
densidad de momento lineal y la energia, asi como la densidad reliquia que sera utilizada en

este trabajo.

2.2.1 Abundancia

Una vez que una particula se ha congelado, su densidad numérica disminuye segtn el factor de escala
a~3. Por lo tanto, la densidad de masa actual es m(a,/aq)3n, donde se supone que a, estd en un
momento suficientemente tardio que Y = Y,,. Recuérdese que la densidad numérica en este momento

tardio es n = Y, T{. Por lo tanto, la densidad de masa actual es [8, 9]:

3 3
a1T1> o mYooTOI (2.10)

p = mYeTy ( 30

aoTy

El punto es que aT no es constante debido al calentamiento de los fotones de la aniquilacion de

particulas entre 1 MeV y 100 GeV. Témese en cuenta que se ha vuelto a la normalizacién Y = n/T3.

El niimero relevante para unir es la fraccion de la densidad critica actual proveniente de y que

usa:

_xp mTg Hm)x Ty

_X _ _ (2.11)
X A 30pcrit 30m2<0v)pcrit

17



Recuérdese que pgi = 3HZ/8mG. Utilizando (2.9) y (2.10), la tasa de Hubble en T = m, que

suponemos que es durante la era de radiacion, es

H(T) = T? f‘mgi"}%m, (2.12)

Donde g«(T) es el nimero efectivo de grados de libertad a temperatura T. Al conectar H(m)

en la expresion de (1, se observa que esta ultima cantidad no depende de la masa m de materia oscura,
excepto a través de la dependencia implicita en x; y gx. Esto proporciona una leccion importante: la

densidad reliquia esta controlada principalmente por la seccion transversal (ov) [8, 9].

q = AnGg,(m)m®  x;Tg (2.13)
X 45 30(oV)perit

q - [4m9sm) 8r x T (2.14)
X 45 90HE (ov) M3,

1/2 . -39 2
_ o ap-2 (%) (9= 107 em 2.15
Q, =03h (10)< o EORE (2.15)

Suponiendo que y constituye toda la materia oscura, la densidad correcta requiere que (1, =

La expresion final es

0.3. La seccion transversal de 1073%cm?, que estd justo alrededor de lo que uno esperaria de una

particula de 100 GeV que interactua débilmente.
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Capitulo 3

Materia ordinaria y Materia oscura

En esta seccion se llevard a cabo una descripcion breve sobre la materia ordinaria, el 4%

aproximadamente del contenido total del Universo, mencionado en el capitulo 1.

3.1 Modelo estandar de las particulas elementales

Hoy en dia existen tres fuerzas que forman parte de las interacciones fundamentales que
buscan unificar y describir de forma méas homogénea toda la fisica del Universo. Estas, a su
vez, se han descrito con ¢éxito dentro de una teoria (basada en estas mismas ideas de
unificacion y simetrias) conocida hoy como Modelo Estandar de las particulas elementales. La
finalidad de este modelo es describir la estructura fundamental de la materia y el vacio como
particulas elementales, las cuales son indivisibles y, por lo tanto, no estan constituidas por

otras mas pequeias [11].

Las particulas elementales no son objetos indestructibles generados a partir de la

formacion del universo, la mayoria de las veces son efimeras y fugaces.

El Modelo Estandar es una teoria cudntica de campo, basada en el principio de norma
(gauge). En fisica, la descripcion de un sistema a una escala muy pequefia del orden de atomos
y sus nucleos es la teoria cuantica. Si las velocidades de estas particulas son cercanas a la

velocidad de la luz, entonces es necesario incorporar la teoria de la relatividad especial.

Varios experimentos de la fisica de altas energias han demostrado con un alto grado de

confianza que la materia ordinaria esta hecha de lo que se conoce como fermiones. Una
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caracteristica de los fermiones es el valor de su espin, esto es, toman un valor semientero y

como consecuencia de esto siguen la estadistica de Fermi-Dirac.

El espin es una propiedad intrinseca cudntica de las particulas elementales y por el cual
tienen un momento angular de valor fijo. Algunas veces es visualizado como la rotacién de un
objeto alrededor de su eje (de aqui la palabra espin). El espin esta medido en unidades de la

constante reducida de Planck (A = 6,582 x 10722 MeV) [10].

3.1.1 Fermiones

Dentro de la fisica de particulas, un fermioén (nombre acufiado por Paul Dirac basado
en el apellido de Enrico Fermi) es cualquier particula caracterizada por la estadistica Fermi-

Dirac. Los fermiones tienen un momento angular intrinseco (h) que es igual a un niimero
. . 13 ) )
impar semientero (-, ). Como consecuencia de este momento angular semientero, los

fermiones obedecen el principio de exclusion de Pauli, el cual establece que no puede haber
dos fermiones con todos sus numeros cuanticos idénticos en el mismo sistema cudntico ligado

[10, 11].

Los quarks son particulas de espin semientero y esto implica que también son
fermiones de acuerdo con el teorema estadistica espin. Estan sujetos al principio de exclusion
de Pauli que como ya se ha dicho: dos fermiones iguales no pueden iguales no pueden ocupar

el mismo estado cuantico.

Estas particulas estan agrupadas dentro de tres generaciones y cada una se compone de
dos quarks. La primera generacion incluye quarks up y down; la segunda, quarks strange y
charm; la tercera, quarks top y bottom. Cabe mencionar que so6lo las primeras generaciones
de fermiones son generalmente naturales; quarks pesados s6lo pueden estar en colisiones de

altas energias y en desintegraciones muy rapidas.
. . . 1 2
Los quarks tienen una carga eléctrica fraccional, con valores de —;0+3 de la carga

. 2.
elemental: los quarks up, charm y top tienen una carga de +3 , mientras que los down, strange

. 1 . C ey,
y bottom tienen —= ; los antiquarks, por definicion, poseen una carga opuesta a sus
3

correspondientes quarks. Asimismo, los quarks poseen carga de color, lo que los lleva a
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participar en la interaccion fuerte [10, 11]. La atraccion resultante entre quarks diferentes

provoca la formacion de particulas compuestas conocidas como hadrones.

Particula Q (carga) Masa
Up (u) 2 23+0.7,-0.5 MeV
3
Down (d) 1 48+ 0.7,—0.3 MeV
3
Strange (s) 1 95+ 5 MeV
3
Charm (c) 2 1.275 + 0.025 GeV
3
Bottom (b) 1 4.65 + 0.03 GeV
Top (t) 2 173.5 + 0.6 GeV
3

Tabla 3.1 Carga y masa de los quarks.

Los quarks que determinan los numeros cuanticos de los hadrones son llamados quarks
de valencia; fuera de éstos, cualquier hadron puede contener un nimero infinito de quarks y

antiquarks que no influyen en sus numeros cuanticos [11].

La carga eléctrica de un hadrén es la suma de las respectivas cargas de los quarks que
los constituyen; todos los hadrones tienen cargas enteras. Es asi como existen dos familias de
hadrones: bariones con tres quarks de valencia y mesones compuestos por un quark de
valencia y un antiquark. Los bariones mas comunes son los ya conocidos protones y
neutrones, constructores del nucleo atdbmico. No obstante, existe un gran nimero de hadrones

diferenciados por su contenido de quarks y las propiedades que estos les confieren [10, 11].

Dentro de la categoria de los fermiones se encuentran también los leptones, particulas
elementales, constituyentes fundamentales de la materia. El mejor conocido de los leptones es
el electron, particula que regula casi toda la quimica tal como se encuentra en los atomos y

esta directamente ligada a todas las propiedades quimicas.

Hay dos clases principales de leptones: leptones cargados (conocidos como leptones

electronicos) y leptones neutrales (conocidos como neutrinos). De esta forma, al igual como
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sucede con los quarks, los seis tipos de leptones existentes forman tres generaciones: La
primera generacion incluye al electron (e™) y al neutrino del electron (v.); la segunda
generacion incluye el muén (u7) y el neutrino del muon (v,,); en la tercera generacion estan el

tau (77) y el neutrino del tau (v;).

Particula Q Masa
Electron (e™) -1 511 KeV
Neutrino del electron (v,) 0 < 0.28eV
Muoén (u™) -1 106 MeV
Neutrino del Muén (v,,) 0 <0.28eV
Tau (77) -1 1.78 GeV
Neutrino del Tau (v;) 0 <0.28eV

Tabla 3.2 Carga y masa de los leptones.

Los electrones tienen la menor masa de todos los leptones cargados. Los muones mas
pesados y taus se convierten rapidamente en electrones a través de un proceso de decaimiento
de particulas: la inversién de un estado superior de masas a un estado menor de masas. Los
electrones son estables y por lo tanto, es el lepton cargado mas comun del universo, mientras
que los muones y los taus solo pueden producirse en las colisiones de altas energias (como las
relacionadas con los rayos cosmicos y las llevadas a cabo en los aceleradores de particulas)

[10, 11].

Los leptones también poseen propiedades intrinsecas como carga eléctrica, espin y
masa. A diferencia de los quarks, los leptones no estdn sujetos a la interaccion fuerte, no
obstante, estan sujetos a las otras tres interacciones fundamentales: la interaccion débil, la
electromagnética y la gravitacional. Ademads, por cada lepton existe un tipo correspondiente de
antiparticula, conocida como antilepton, que difiere del lepton de la misma forma de los
quarks, es decir, poseen una carga opuesta a sus leptones correspondientes. Sin embargo,
segun ciertas teorias, los neutrinos pueden ser su propia antiparticula, debido a su carga

neutral, pero actualmente no se conoce si este es el caso o no [10].
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Finalmente, los leptones cargados pueden combinarse con otras particulas para formar
varias particulas compuestas (como en el caso de los atomos), mientras que los neutrinos

raramente interactuan con otras; por consecuencia son raramente observados.

Una vez conocidas las propiedades de los fermiones, asi como su clasificacion, puede
conocerse el tipo de interaccion fundamental a las que estdn sujetas, las cuales ya se han
mencionado anteriormente. Sin embargo, para completar el modelo, es necesario conocer otro
tipo de particulas que se encarguen de conectar a los fermiones con sus respectivas
interacciones fundamentales en las que participan. Estas particulas mediadoras se conocen con

el nombre de bosones.

3.1.2 Bosones

Por definicion, los bosones son particulas que obedecen a la estadistica de Bose-
Einstein: Cuando uno de dos bosones (de la misma especie) cambia, la funcion de onda del

sistema no se modifica [11].

Los bosones son particulas que tienen un espin de valor entero y actian como

mediadores de las fuerzas electromagnética, débil y fuerte.

El primero de los bosones elementales observados es el foton. El foton es la particula
mediadora de la interaccion electromagnética y a su vez es causa de que las leyes fisicas
tengan cierta simetria en todos los puntos del espacio-tiempo. Las propiedades intrinsecas de
los fotones (como masa invariante y espin) estdn determinadas por las propiedades de la
simetria de norma; por lo tanto, el foton no tiene masa, no posee carga eléctrica y no se

desintegra espontaneamente en el vacio.

El trio de bosones W*, W~ y Z son las particulas mediadoras de la interaccion nuclear
débil. Son dos tipos de particulas fundamentales, muy masivas, que se encargan de cambiar el
sabor de otras particulas, como los leptones y los quarks. Cuando un leptéon o un quark decaen
en uno mas ligero, se dice que cambian de sabor. Todos los procesos de cambio de sabor se
deben a la interaccion débil y en todas ellas interviene uno de los tres tipos de “bosones

intermedios” (nombre con el que se conocen también a los bosones W*, W~ y Z).
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Uno de los procesos mas importantes en los que intervienen los bosones W, W~ es la

desintegracion beta, en la que un neutréon cambia a un protdn o viceversa.

El boson Z actua como particula portadora de momento lineal, es decir, cuando dos
particulas se intercambian, éstas inducen momento lineal a si mismas de forma simultanea a
través del boson Z. Este intercambio se llama interaccion de corriente neutra y ninguna de las

particulas involucradas en este proceso cambia de sabor [10, 11].

En cuanto a la interaccion nuclear fuerte, el gluén es la particula portadora de esta
fuerza. Al igual que el fotdn, el gluén es un bosdén sin masa, con espin 1, pero con carga de
color, la cual depende directamente del cambio de color de los quarks, que son las particulas

con las que interactaa.

Los quarks cambian de color cuando existe un intercambio de gluones, de tal forma
que la carga de color total del sistema formado por el quark y el gluon, antes y después, es la

misma.

Existen asimismo 8 tipos de gluones, siendo cada uno de ellos una combinacién color-
anticolor. Los quarks y los gluones forman particulas compuestas con carga de color total
neutra (se suele decir que las particulas compuestas son blancas). La teoria que se encarga de

describir esta dinamica se llama cromodinamica cuantica.

Particula Q Masa
Foton (y) Neutra 0
Boson (W) +1 < 0.28¢eV
Boson (2) 0 106 MeV
Gluon (G) 0 <0.28¢eV
Boson de Higgs (H) 0 1.78 GeV
Gravitén (G) 0 < 0.28¢eV

Tabla 3.3 Carga y masa de los bosones.

Cabe mencionar que el modelo estandar postula, ademas, la existencia del boson de
Higgs como particula elemental masiva y como cuantizacion del campo teérico de Higgs. En

el espacio vacio, el Higgs tiene una amplitud diferente de cero. La existencia de un valor de
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expectacion no-cero en el vacio juega un papel muy importante; da masa a toda particula
elemental que se acopla al campo de Higgs, incluyendo al propio boséon de Higgs. Sin
embargo, la adquisicion de un valor de expectacion en el vacio inmediatamente rompe la
simetria de norma electrodébil. Esto se conoce como el mecanismo de Higgs, el cual consiste
en un proceso simple, capaz de dar masa a las particulas sin dejar de ser compatible con las

teorias de norma.

En el modelo estandar, el campo de Higgs consiste en dos campos neutrales y dos
campos cargados, lo cual lo define como un campo escalar y, por lo tanto, el boson de Higgs
no tiene espin, asi que no tiene un momento angular intrinseco, lo que hace que este bosén sea
su propia antiparticula [11]. Estas propiedades que definen al bosoén de Higgs son discutidas y

forman parte de la teoria escrita por Peter Higgs.

Como se ha visto, el contenido de particulas elementales del modelo estandar son
esencialmente 24 particulas. No obstante, este nlimero, en nuestro universo las particulas que
conforman a los atomos de la tabla periddica son los quarks up y down junto a los electrones,
adicionando los gluones que interaccionan con estos quarks para tener unido el ntcleo del
atomo. El resto de las particulas del Modelo Estandar estdn presentes en nuestro universo,
como es el caso de los neutrinos o muones que son producto de los rayos cdsmicos que

atraviesan nuestra atmosfera.

3.1.3 Dinamica del modelo estandar

La importancia del principio de norma esté relacionada con la forma de interaccionar
de las particulas elementales. Las particulas elementales interaccionan por medio del
intercambio de particulas llamadas mediadoras. Estas particulas llamadas mediadoras se
introducen al establecer el principio de norma, el cual, basicamente establece que una teoria

debe ser invariante ante las transformaciones de norma.

En particular, el modelo estindar se impone invariante ante estas transformaciones
basada en el grupo de simetria SU(2)L @ U(1)Y que es la forma de denotar al grupo especial
unitario de dimension 2, mientras que U(1) esta denotado como grupo unitario de dimension

1.
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La seleccion de este grupo SU(2)L @ U(1)Y fue propuesta por Weinberg, Glashow y
Salam con la finalidad de describir las interacciones débiles y electromagnéticas entre

fermiones. Esta teoria es llamada electrodébil y asi es llamado su grupo también.

El contenido de campos y su representacion bajo SU(2)L @ U(1)Y se muestra en la

tabla 3.3.

La representacion es la forma matematica de introducir los campos, mientras que la
dinamica de éstos se obtiene con la densidad de Lagrangiana (o simplemente Lagrangiana).

En general, la lagrangiana para un campo de spin LW es:
L£L=9(iyto, —p)¥ (3.1
Con¥Y =¥ + y, y ¥ como las matrices de Dirac.

Esta £ no es invariante de norma, es decir, si se propone un grupo y se establece la
forma en que W se transforma bajo este grupo, la lagrangiana no mantiene su estructura

cuando W se transforma. Explicitamente, si ¥ se transforma como:
Y- [1—iax)T¥Y (3.2)
L(¥) # L) (3.3)

La manera de establecer la invariancia de norma es a través de sustituir d, por la

derivada covariante:
D, =0, +W,T 3.4
Con
W, » W, + d,a(x) (3.5)

Las T son los generadores del grupo, para lo cual se necesita definir un grupo para

conocer a T, en el caso de SU(2) son las matrices de Pauli.

La lagrangiana de la teoria electrodébil es:
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L= [ihcqjl)/”aulpl - mlcleJllpl] + [ihClszyHOHqJZ - mzczlﬁijz] (36)

Hasta este punto se ha descrito la dindmica de fermiones con los mediadores. Desde
una perspectiva practica, significa que la invariancia de norma introduce las interacciones
débiles y electromagnéticas. No obstante, existe una dificultad basada en el término ¥, ¥, que
no es invariante en particular bajo SU(2)L ® U(1)Y. Este tipo de términos estan relacionados
con la masa de los fermiones. Adicionalmente un término de masa para los mediadores
tampoco es invariante bajo el grupo. En el caso del foton no existe conflicto, pues el foton es
una particula carente de masa. Sin embargo, los mediadores W*y Z si son particulas con

masa.

La soluciéon a este conflicto fue propuesta por Peter Higgs y se conoce como
“Mecanismo de Higgs” [10, 11]. Este mecanismo requiere incluir un campo escalar de la

forma:

® = (“”;) 3.7)

Cuyo valor o estado de mas baja energia sea

0
(@) = (%) (3.8)
2

Adicionalmente se debe incluir interaccion con este @ por medio de
Liiggs = [Du(®)] + [DH(®)] = V() (3.9)

Este V(®) se toma con toda la intenciéon de generar un estado de energia minimo,

diferente de cero y sobre todo estable. La forma del potencial es:

V(P) = —udtd + % (ot d)2 (3.10)

27



En un valor de minima energia:

1 A vt
— =227 3.11
V(®)=—u Svito+g (3.11)
Si V tiene un valor critico:
av
Entonces:
A 3
—,uv+§v -0 (3.13)
. %vz (3.14)
Podemos escribir a & como:
® = el*® (ivo +iH> (3.15)
V2 V2
Con H como un campo escalar real.
El potencial se rescribe como
1
V=—u (§> v+ H)2 + A(v + H)* (3.16)
V=%H2HH+ A(v + H)* (3.17)

Con uH? = 2u? = Av?, la masa de H, la cual ha sido observada en el LHC con un

valor de 125 GeV'.

En Ly;g4s las masas de W* y Z se encuentran al sustituir la ecuacion en el primer

término.
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3.2 Tipos de materia oscura

Con el paso de los afios se han extendido las observaciones del Cosmos y son cada vez mas
precisas las que muestran la existencia de la materia oscura. Esta no solo se agrupa con la
materia estelar formando halos galacticos, sino que también existe como densidad de fondo en
el Universo entero. Ademas, el problema no solo es explicar las curvas de rotacion, sino
también es descifrar la naturaleza de este tipo de materia. La busqueda de esta solucion
proporciona una importante relacion entre los fisicos de particulas y los cosmologos, esto se
debe a que algunas particulas elementales son los principales candidatos viables a materia

oscura en el Universo. Estas particulas son necesarias para explicar la formacion de estructura.

Hasta ahora lo tnico que se sabe acerca de la materia oscura es que interactia con su
entorno solo gravitacionalmente (practicamente no colisiona con otras particulas y no absorbe
ni emite luz). A continuacion, se abordaran algunos de los posibles candidatos a materia

oscura.

3.2.1 Materia oscura fria

En la actualidad los cosmologos favorecen un modelo en el cual las particulas de materia
oscura son de larga vida, frias y no colisionan; llamado modelo de “materia oscura fria”. De
“larga vida” significa que el tiempo de vida debe ser compatible con la edad presente del
universo, alrededor de 14 billones de afos. “Fria” se refiere a las particulas que son no
relativistas en el momento en que estas dejan de interactuar con el resto de la materia y por
tanto al inicio de la época de materia dominante, de tal forma que ellas pueden agruparse
gravitacionalmente. Mientras que “sin colisiéon” se refiere a que la seccion transversal de
interaccion entre particulas (materia oscura y materia ordinaria) es muy pequefia, tanto que
puede ser despreciable para densidades encontradas en halos de materia oscura. Las particulas
estan sujetas gravitacionalmente a otras y viajan sin impedimentos en orbitas de halos con un

amplio espectro de excentricidades [3].

La idea de la formacion de estructura que hoy se tiene es que las galaxias se agruparon
primero a escalas menores que el horizonte de Hubble. Como este era mucho mas pequeio en

la época temprana del universo comparado con el de hoy en dia, los primeros objetos que se
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formaron (grupos o halos de materia oscura) eran mucho menores que la Via Lactea y mucho
menos masivos, tal vez del tamafo de la orbita de la Tierra. Conforme el Universo se expandid
y el horizonte de Hubble crecio, varios de los primeros halos surgieron y formaron estructuras
a gran escala. El resultado de este proceso es la jerarquia de estructura alcanzando hasta varios
ordenes de magnitud en volumen y masa [12]. Este modelo de materia oscura fria ha sido

favorecido por varias razones:

e Primero, simulaciones numéricas en la formacion de estructura con materia
oscura fria y sin colision estan de acuerdo con la mayoria de las observaciones
en la estructura del Universo.

e Segundo, para una subclase especial de particulas conocidas como WIMP,
existe una explicacion natural de porqué cumplen con el requisito de
abundancia.

e Una tercera razén es que existen candidatos con intereses especificos en los

modelos de fisica fundamental.

3.2.2 WIMP

Los WIMP son candidatos a materia oscura fria. Estas particulas solo interactian
gravitacionalmente con la materia bariénica. Con una variedad de particulas predichas por las
teorias de unificacion, la mayoria de las mismas inestables, a excepcion de lagunas como el
neutralino. Estas se encontraban en equilibrio térmico en las primeras trillonésimas partes de
segundo después del big-bang, cuando la densidad y la temperatura eran muy elevadas,
después abandonaron el equilibrio con una concentraciéon que se predice por su seccion

transversal de aniquilacion [3].

El proceso es el siguiente: cuando la temperatura T del Universo era mayor a la masa
de los WIMP, el nimero de densidad de éstos era aproximadamente igual al de los fotones
nwimp € T3, los WIMP se aniquilaban con sus propias antiparticulas, formandose particulas
mas ligeras y viceversa. Cuando la temperatura disminuy6 por debajo del valor de la masa m

m/T solo

de los WIMP, y su nimero de densidad decay6 exponencialmente como nyypyp < €~
una pequena fraccion de particulas ligeras tuvieron la suficiente energia cinética para crear

WIMP. Como consecuencia de esto, la rapidez de aniquilacion de WIMP decay6 por debajo
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de la velocidad de expansion del Universo, hasta llegar a un punto en el cual éstas no se
podian aniquilar y por tanto su densidad se mantuvo constante [3, 12]. Siguiendo estos

argumentos, la densidad de los WIMP se puede calcular con el siguiente resultado:

7% 10727 cm3s~1

(Tanv)

Qwimp = (3.18)

Donde o, es la seccion transversal de aniquilacion de un par de WIMP en el modelo
estandar, v es la velocidad relativa entre dos WIMP, y el numerador se obtiene usando el valor
de la temperatura de la radiacion césmica de fondo, la constante de Newton, etc. Como era de
esperarse, la densidad de WIMP disminuye conforme aumenta la seccidén transversal de

aniquilacion [3, 12].

Ahora se puede entender porque los WIMP son buenos candidatos a materia oscura. Si
una nueva particula con interacciones débiles existe en la naturaleza, su seccidon transversal
serd 0 ~ a?/m3i.p;;, donde a = 0(1072) es la constante de acoplamiento débil y mgep; =
0(100 GeV) es del orden de masa de W, la cual esta asociada al grupo SU(2) del modelo
estandar. Asi, uno puede obtener o ~ 107°GeV ™2, y en temperaturas muy bajas v es muy

cercana a la velocidad de la luz y por tanto (o4,v) = 10726cm3s~1

. Si las particulas
interactian a través de fuerzas débiles, para la seccion transversal de la fuerza débil, el valor
esperado de la densidad de masa hoy en dia se encuentra en el rango que abarca de 20-30% del

total de densidad de energia del universo, como lo observado actualmente.

El mejor candidato a materia oscura perteneciente a la clase WIMP es el neutralino,
una particula que surge en los modelos con supersimetria, un aspecto fundamental de las
teorias de supergravedad que requieren un (aun no observado) boson para cada fermion
conocido y un fermidn para cada boson conocido. Si la supersimetria existiese hoy, las parejas
tendrian la misma masa. Pero, debido a que presuntamente la supersimetria se rompe
espontaneamente a altas temperaturas en el universo temprano, hoy las masas son distintas [3].
También, muchas de las particulas supersimétricas son inestables y decaen muy rapido
después del rompimiento de la simetria. No obstante, para el neutralino (con masa de orden de

100 GeV) su simetria impide que decaiga [3, 12]. En los modelos més simples, estas particulas
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son eléctricamente neutras e interactian débilmente, lo que lo hace un candidato ideal para

materia oscura.

Si la materia oscura consistiese en neutralinos, grandes y sensibles detectores podrian
divisar su paso a través de las vecindades de este Sistema Solar, y en particular en este planeta
Tierra. En la actualidad existe una serie de experimentos para detectar esta particula, como los
experimentos DAMA, ANTARES, AMANDA, etc. Y por supuesto con el Gran Colisionador
de Hadrones (LHC). Un resultado semejante se da con otras particulas predichas por el

modelo minimo supersimétrico como el gravitino, axino, etc. [3, 12].

De cualquier forma, si se quiere que las particulas supersimétricas sobrevivan como
candidatos a materia oscura, primero debe confirmarse la existencia de la supersimetria. Por
consiguiente, deberan aparecer las particulas candidatas con las masas y las constantes de
interaccion adecuadas y, finalmente, debera comprobarse su densidad en el Cosmos, lo cual ya

se esta llevando a cabo en varios laboratorios del mundo.

3.2.3 Candidatos extras

3.2.3.1 Modificaciones a la teoria newtoniana

En 1983 el fisico israeli Mordehai Milgrom, propone que la teoria newtoniana de la gravedad
debe modificarse para aceleraciones pequefias, y que la fisica de Newton es s6lo una buena
aproximacion para aceleraciones mucho mayores que ay. El contexto de esta teoria se basa
esencialmente en lo siguiente: “Una estrella que se encuentra a gran distancia del centro de
una galaxia estd inmersa en un campo gravitacional débil, asi su masa inercial es menor a su
masa gravitacional y por tanto es mas facil acelerarla para mantenerla en orbita” [3]. Esta
modificacion conduce a que la segunda ley de Newton tiene que ser replanteada para pequeias
aceleraciones de la siguiente manera:

> ay |
F= m-ﬂ(a—>a (3.19)
0

Con u(x) una funcidon que cumple con ciertas propiedades descritas a continuacion.
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Considerando un objeto de prueba de masa m constante, si este objeto en particulas se

encuentra situado a una distancia r de un objeto de masa M se tiene:

MG
a=—, a> a (3.20)
T
a’? MG
—~—, a<a (3.21)
aG T

Ademas, si ay es la expresion para la aceleracion newtoniana:
a= ay, a>ag; (3.22)
a=./aya, a K ag (3.23)

Interpolando las dos relaciones anteriores se obtiene la siguiente relacion heuristica:

a

u (—) a= ay, (3.24)
Qo

ux) =1, six>1;, ux)=x six<1 (3.25)
T Limite newtoniano 1 Limite de MOND '
Un caso representativo de gran interés para su estudio esta dado cuando u(x) =

x(1 4+ x?)~/2. Considerando la relacién y usando que la aceleraciéon para una orbita circular

a = v?/r se consigue que:

v =1%/GMa, (3.26)

Lo cual indica que la velocidad orbital para una estrella alejada del ntcleo galactico es
constante e independiente de r, de esta manera se explicaria la planicidad observada en las
curvas de rotacion. Asombrosamente, tal modificacion le permite explicar muchos de los datos
observados sin recurrir (en la mayoria de los casos) a postular materia oscura no-barionica, e
incluso explica el origen de varias cantidades de un marco tedrico unificado. Su rango de
aplicabilidad y éxito es muy amplio: desde las galaxias enanas esferoidales hasta

supercumulos galacticos.
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Sin embargo, MOND no es una teoria basada en principios fundamentales, ya que no
se deduce de ninguna teoria conocida, sino que es una propuesta fenomenoldgica que busca

sus bases en nuevas teorias, en nueva fisica.

Uno de los problemas serios con que se enfrenta MOND, es su profunda
incompatibilidad con la teoria general de la relatividad (TGR) [3, 5]. Uno de los principios
medulares de esta teoria es el llamado “principio de equivalencia fuerte”, el cual enuncia que
la masa inercial y la masa gravitacional de un objeto son exactamente iguales. Una vez
descrito este principio se llega a la teoria de Einstein casi sin esfuerzo. Sin embargo, como se
enuncio anteriormente, MOND no satisface este principio, en su lugar, satisface el principio de
equivalencia débil. Este dice que dichas masas sélo son proporcionales. Existe un intento por
hacer compatible la TGR y MOND elaborado por Beckenstein. Sin embargo, para hacer dicha
compatibilidad €l necesita postular un lagrangiano efectivo extremadamente complicado e
introduce campos escalares, que finalmente postulan también la existencia de otro tipo de
materia. Como podréd verse mas adelante, los campos escalares pueden servir como materia

oscura utilizando un lagrangiano mucho mas simple.

Ademaés, en noviembre de 2002, los datos del satélite Chandra proporcionaron la
evidencia que se interpreta como desfavorable para MOND y favorable para la hipotesis de la
materia oscura: la “forma y orientacion” de una nube de gas caliente que rodea a una galaxia
estudiada por el satélite no puede explicarse de otra forma que no sea la existencia de materia
oscura fria, esto es, posee velocidades lentas y por tanto es no-relativista. Sin embargo, los
defensores de MOND argumentaban que los datos también parecen poner a la materia oscura
fria en problemas. Finalmente, las observaciones en el Bullet Cluster, que es el choque de dos
cimulos de galaxias con la presencia de gas a altas temperaturas fotografiado por el satélite
Chandra (Fig. 3.1) y los dos cimulos fuera del centro de masa del gas, son una evidencia
contundente de la existencia de la materia oscura [3]. Todas estas observaciones parecen poner

a MOND en serios problemas como hipdtesis viable.
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FIGURA 3.1. Fotografia tomada por el telescopio espacial Hubble como evidencia de materia

oscura.

En la figura 3.1 se observan tres diferentes partes. La primera estd en rojo y
corresponde al gas fotografiado por el satélite Chandra en la region de rayos X. Por tanto, se
trata de gas a muy alta temperatura, calentado por el choque de los dos cimulos de galaxias,
cuya materia oscura se representa en azul. Los cimulos, cuyas estrellas estan en blanco, se
separan uno del otro a mas de 1500 km/s, lo que da una clara evidencia del choque. La parte
en azul se obtiene usando el método de lente gravitacional y representa la materia oscura de
los cimulos. Obsérvese como este tipo de materia no fue afectada por el choque, debido a su
baja interaccion; en cambio el gas caliente se encuentra fuera del centro de masa de los
cumulos. Esto es una evidencia de que la materia oscura estd compuesta de algo diferente de

lo que est4 hecho el gas y las estrellas [3].
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3.2.3.2 Campos escalares

Todas las teorias y modelos de unificacion que se conocen necesitan la existencia de campos
escalares fundamentales para su consistencia. Todas ellas, ademés de éstos, requieren un
mecanismo para eliminarlos, pues éstos aparentemente no se ven en la naturaleza. Ejemplos de
estos campos escalares son los siguientes: el modelo estaindar de Weinberg-Glashow y Salam,
tiene asociada la particula de Higgs, responsable de la ruptura espontanea del grupo
SU(2)L ®U(1)Y a una escala de aproximadamente 100 GeV, necesaria para reproducir

correctamente las interacciones electromagnéticas y débiles a bajas energias.

El inflaton, probablemente el responsable de un periodo inflacionario del Universo en
su etapa temprana. Sin estos inflatones no es posible resolver el problema del horizonte del
Universo, ni explicar porque no vemos defectos topologicos, ni como se formaron las semillas
de las fluctuaciones primordiales del Universo. El dilaton, propuesto por todos los modelos y
teorias modernas de unificacion de particulas e interacciones descubiertas en el universo,
como supercuerdas, Kaluza-Klein, etc. Sin embargo, hasta la fecha tales campos ain no han

sido detectados por algiin experimento [3, 5].

De igual manera, para resolver las discrepancias en cuanto a materia oscura, se propuso
la idea de que los campos escalares sean candidatos para ser materia oscura del Universo, en
particular un campo escalar real denominado “oscilaton”. La idea basica es que los campos
escalares ultraligeros se condensan a bajas temperaturas formando condensados de Bose-
Einstein, los cuales se comportan como la materia oscura fria a escalas cosmologicas, pero se
comportan diferente a escalas galacticas. Esta hipotesis se conoce como condensados de Bose-

Einstein como materia oscura [5, 12].

Este campo escalar ha sido propuesto como un candidato viable, debido a que presenta
el buen comportamiento del modelo de materia oscura fria (CDM) a grandes escalas y podrian
ser los responsables de la formacion de estructura observada en el Universo a escalas

galacticas. El modelo de campo escalar presenta algunas ventajas sobre CDM. Por ejemplo,
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este campo puede explicar la escasez observada en las galaxias enanas debido a que presenta
un corte abrupto en el espectro de potencias de masa. También, su autointeraccion puede, en

principio, explicar la suavidad de los perfiles de densidad en el nucleo de las galaxias [3].

Actualmente esta hipotesis de investigacion se encuentra estudiando las condiciones
que deben imponerse a las particulas de campo escalar para que al colapsarse formen
estructuras de tamafios galacticos, y de esta manera reproducir apropiadamente las
reproducciones de distribucion de materia oscura. Para esto se requiere el uso fuerte de

recursos computacionalmente y conocimiento avanzado en métodos numéricos.

Otro candidato interesante es el axion, particula con espin cero, carga cero y muy
ligera, asociada al rompimiento espontaneo de la simetria del grupo U(1) de Peccei-Quinn [3].
Los axiones que se produjeron en el Big-Bang nunca estuvieron en equilibro térmico (éstos
inmediatamente forman condensados de Bose que permean el Universo), por lo tanto, siempre
son no-relativistas (materia oscura fria). A pesar de que los axiones son particulas sin masa a
niveles clasicos, pueden obtener una pequefia masa por efectos no perturbativos [5, 12]. La
masa del axion m, y su acoplamiento con la materia g, son proporcionales a 1/f,, donde f,
es la constante de decaimiento que esta relacionada con el rompimiento de simetria. En

particular, el acoplamiento de un axion con dos fermiones de masa my esta dado por g,~ ms/

fa, asi mismo m,~ AZQCD/fa:

1012GeV
mg~ 1075%eV X ——— (3.27)
fa
La supernova SN1987 impuso el limite f, = 10°GeV. Por otro lado, oscilaciones
coherentes del axioén alrededor del minimo de su potencial pueden dar una importante
contribucion a la densidad de energia del Universo, la condicion Q = 1 impone un limite

inferior a la masa del axion implicando f, < 10'2GeV. De la combinacion de ambas

constricciones se obtiene:

10°GeV < f, < 10'2GeV (3.28)

El limite inferior implica una constante de acoplamiento muy pequefia entre el axion y

la materia, y por tanto un largo tiempo de vida media, varios 6érdenes mayores a la edad del
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Universo. El limite superior implica que m,~10"eV si los axiones son un componente

significante de materia oscura.

3.2.3.3 Dimensiones extras

Entre las ideas mas interesantes que han surgido en la comunidad de fisicos tedricos se
encuentra la propuesta de modelos cosmologicos basados en la idea de las dimensiones extras,
en los cuales se postula que nuestro Universo se halla inmerso en un sub-espacio de (3+1)
dimensiones, el cual a su vez estd inmerso en un espacio de mayor dimension. Se propone que
la explicacion al enigma astronémico de la materia oscura es postular la existencia de
dimensiones adicionales, asi esta materia misteriosa es invisible, pero su presencia en las

galaxias se detecta gracias a efectos gravitacionales ejercidos en las estrellas visibles [3].
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Capitulo 4

Analisis computacional de la densidad
reliquia en un modelo con un singlete
adicional

4.1 Modelo estandar con un singlete adicional

Para incluir un candidato de materia oscura del tipo WIMP en el modelo estandar, es necesario
extenderlo a través de la adicion de una particula con las caracteristicas apropiadas, las cuales
han sido descritas previamente en el capitulo 3. Esto es necesario, debido a que no hay
particula en el modelo estdndar que cumpla con las condiciones requeridas para ser

considerado como un candidato de materia oscura.

Una forma simple de incluir un candidato a materia oscura es mediante el incremento
de campos escalares en el modelo estandar. La representacion mas simple es un singlete, el

cual queda descrito por los siguientes nimeros cuanticos:

donde las entradas corresponden a representacion bajo SU(3), SU(2) y su hipercarga

respectivamente.

La interaccién adicional para @ estd dada por la lagrangiana:

Lsinglete = (a”CDI)(a#CDS) - mzq)-sl-q)s - AS(CI)-SI'CI)S)(CD'I'(D), (4.2)
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donde m? y A, son parametros libres y reales. El tercer término contiene la interaccion entre el
candidato a materia oscura y el boson de Higgs del modelo estandar, debido a que @ denota el

doblete del modelo estandar.
El proceso para analizar la densidad reliquia es:

Particulas de materia oscura + Particulas de materia oscura (4.3)

= Particulas del Modelo Estandar

Para el caso de la ecuacion 4.3, las contribuciones a este proceso de aniquilacion o

dispersion estan dadas por los diagramas de Feynman mostrados en la figura (4.1).

(a) A

-h®

(c) ¥ s

Figura 4.1. (a) Aniquilacién S de un par h°. (b) Aniquilaciéon S de un par W y a un par

Z. (¢) Aniquilacion S de un par fermion [6].
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Cada uno de los diagramas de la figura 4.1 contribuyen a la seccion eficaz térmica en

la forma:
(ov)r = (ov)q + (oV)p + (oV),

con

22 mg\'"*
(V)= ———|1-—
64mmg mg

2712 2.4
mg Asmy,
ov), =2|1+=|1—
(v 2 [ mﬁ,l ] 8nmZ[(4mZ — mi)? + miT?]
5 11/2
x|1-—%
mg
r2|141 2m)’ Ay
2 m2 | [16mmZ[(4m2 — mZ)? + m2T7]
21/2
x|1-—2
mﬁl
292 2\ 3/2
(ov), =TT s
¢ mg?[(4mZ —m2)? + mir?] mé

De esta manera se sustituye (o)1 en la expresion de la densidad reliquiaQ:

3fo
_ PsPst _ g(TV) K "\1——
{5 = =2 —)—=
Pe 9(Tss) Tyxpslov)  \pc) 1 _%s

(4.4)

(4.5)

(4.6)

4.7)

(4.8)

Donde p, = 7.5 x 107*”h?GeV*, h = 0.5 — 11y T, es la temperatura presente de los

fotones.

La ecuacion anterior se tiene que resolver para los parametros libres mg y Ag. No

obstante, resulta imposible resolver esta ecuacion de forma analitica, por lo tanto, es necesario

resolverla numéricamente. Esta solucion numérica puede ser proporcionada por el software

micrtOMEGA:s.
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4.2 Uso de LanHEP para generar un modelo con un

singlete

Cualquier extension del modelo estandar, discutido en el capitulo 3, o incluso un
modelo abstracto con particulas totalmente hipotéticas, se describe con su lagrangiana. Una
lagrangiana es una funcion escalar a partir de la cual se puede obtener la evolucion temporal,
leyes de conservacion y otras propiedades importantes de cualquier sistema dindmico; por lo
tanto, a esta funcion se le considera como el operador mas fundamental para describir un

sistema fisico.

Esta lagrangiana asociada a un modelo es lo que se requiere para generar lo que se
conoce como reglas de Feynman. Las reglas de Feynman son un formalismo que describe las
interacciones posibles dentro de cualquier modelo [10, 11]. La etapa del codigo para obtener
observables con paquetes especializados se describira en la siguiente seccion, mientras que

esta seccion se dedica al uso de LanHEP y su implementacion en un modelo.

LanHEP es un paquete de software disefiado para generar archivos de salida con
informacion de un modelo propuesto (reglas de Feynman) a través de su lagrangiana. Estos
archivos son cargados por otros paquetes especializados en obtener cantidades observables

asociadas con dicho modelo.

Para instalar el paquete de LanHEP es necesario descargarlo de la pagina oficial de

LanHEP:

theory.sinp.msu.ru/—semenov/lanhep. htmlp

Es importante mencionar que LanHEP es un software de acceso libre escrito en
lenguaje C y que necesita compilarse en la terminal de archivos fuente del sistema operativo
para completar su instalacion. Se recomienda el uso de la terminal de cualquier distribucion de
Linux, ya que este paquete fue creado en esta plataforma; o bien puede trabajarse en sistemas

operativos de Apple o Microsoft con las medidas correspondientes para estos sistemas [16].
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Una vez dentro de la terminal y en la carpeta donde se localizan los archivos de

LanHEP se compila con el comando make. Posteriormente se muestra el resultado del trabajo

de compilacion. La figura 4.2 en la primera linea muestra el contenido del paquete de

LanHEP.

felipe@larvisi182:~/Escritorio/lanhep320$ 1s

algls.
algils.
algliw.
algliw.
alg2a.
alg2a.
alg2b.
alg2b.
alg2.c
alg2c.
alg2c.
algad.
algad.
algze.
algze.
alg2.o0
alg2r.
alg2r.
alg2s.
alg2s.
alg2t.
alg2t.

C

alias.c
alias.
angle.
angle.
atoms.
atoms.
atoms.
cls.c
cls.o
color.c
color.o
data.c
data.o
field.c
field.o
ful.c
ful.o
fu2.c
fu2.o0
func1l.mdl
func.c
func.o

gauge.c
gauge.o
group.c
group.o
herm.c
herm.o
imprt.c
imprt.o
itrio.c
itrio.o
lagr.c
lagr.o
LELLE N
let.c
let.o
lexic.c
lexic.o
lgrngl.mdl
lhep
lists.c
lists.ci
lists.o

main.c
main.o
Makefile
mass.c
mass.o
mdl
minsusy
model11l.h
model1l.h
model3.h
model4.h
ops.c
ops.o
params.c
params.o
parse.c
parse.o
photon.c
photon.o
prtclsi.mdl
QED
readch.c

trics3.
trics3.
tridef.
tridef.
trigon.
trigon.
triheu.
triheu.
triuti.
triuti.
util.c
util.o
varsi.mdl
varver.c
varver.o
write.
write.
wrtfa.
wrtfa.
wrtuf.
wrtuf.

readch.o
README
red56.c
red56.0
redcol.c
redcol.o
redspin.c
redspin.o
regprt.c
regprt.o
Singlete
SLHAplus
SMT
spec.c
spec.o
srules.c
srules.o
StandardModel
susys8
susyLHA
terms.h
test

onNnNonNonNonon

Figura 4.2. Contenido del paquete de LanHEP.

Una vez instalado el paquete LanHEP, se tienen los modelos cargados en la carpeta

con el nombre mdl. El modelo estandar es uno de los modelos cargados y se encuentra en el

archivo SM.mdl (figura 4.3). Notese que hay otros modelos como QED o INERT.

felipe@Jarvis182:~/Escritorio/lanhep320/mdlS$ 1s
newsm.mdl
qcd.mdl

qeddip.mdl
qed.mdl

slhaplus.md
sm_brst.mdl
smnlg.mdl
smren.mdl

1 SMsinglet.mdl~
sm_tex.mdl
StandardModel
standfelipe.mdl

dl

stand.mdl
stand_ufo.lhep
uedqed.mdl
ufo.rc
ufo-static

SingletSM.mdl

SMsinglet.m

standfelipe.mdl~

Figura 4.3 Contenido del directorio mdl.

Antes de generar un modelo propio se puede usar alguno de los modelos cargados. A

manera de ejemplo y para verificar que LanHEP trabaja correctamente, se puede compilar el

archivo SM.mdl, el comando ./lhep ejecuta el archivo bin de LanHEP para que se generen

los nuevos archivos del modelo.
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El programa de LanHEP tiene diversas posibilidades para generar archivos de salida.

En la tabla 4.1 se muestran estos tipos de salida y sus respectivos c6digos para su sintaxis.

Tipo de archivo Codigo Software que lo usa
.TeX -tx LaTeX
.mdl (4 archivos) -ca CalcHEP/micrOMEGAS
.mod,.fy.gen -fa Feynarts

Tabla 4.1 Tipos de archivos de salida de LanHEP

Para este trabajo interesado en micrOMEGAs, por lo tanto, se procede con la

instruccion:
./1lhep-OutDir carpetadedestino/mdl/SM.mdl - ca

Este comando requiere que en la sintaxis después de ./lhep se agregue el texto

- OutDir para especificar que se trata de un archivo de salida y éste se guardara en la carpeta

de destino, mientras que se toma el archivo del modelo SM.mdl de la carpeta mdl.

En este caso, el tipo de salida que se ha seleccionado es exclusiva para su uso posterior
en programas especializados como CalcHEP o micrOMEGAs. Después de ejecutar este
comando, en la carpeta de destino se hallaran cuatro archivos. Estos archivos se trasladaran al

siguiente paquete como se explica en la siguiente seccion.

Para crear un modelo nuevo se necesita generar un archivo con extension .mdl. En este
archivo debe escribirse la lagrangiana del modelo nuevo. En este caso se explica como se

realizo el archivo .mdl para el modelo discutido anteriormente.

Ya que la base de este trabajo es extender el modelo estandar, es suficiente con

modificar el archivo del modelo estandar SM. mdl.

Antes de generar un nuevo modelo es conveniente describir como funcionan algunas

rutinas dentro del cddigo para describir la lagrangiana.
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Pardmetros. Los parametros son objetos escalares (no tienen indices). Los parametros
denotan constantes de acoplamiento, masas y anchuras de desintegracion de particulas, etc.
(Fig. 4.4) [17]. Para introducir un nuevo parametro, se debe usar la sentencia parameter, que

tiene forma genérica:

parameter name = value : comment

e name es un identificador del parametro recién creado.

e wvalue es un valor entero o flotante. Se pueden usar pardmetros ya declarados
previamente y enteros unidos por operadores aritméticos estandar ‘+’, ’-’, ‘¥’
Yy RE,

e comment es un comentario opcional para aclarar el significado del parametro.

21 |parameter EE = 0.31333 : 'Electromagnetic coupling constant (<->1/128)°',
22 GG ‘=1.117 'Strong coupling constant (Z point) (PDG-94) ',

23 SW = 0.4740 'sin of the Weinberg angle (PDG-94,"on-shell")',

24 sl12 = 0.221 : 'Parameter of C-K-M matrix (PDG-94)°',

25 s23 = 0.040 : 'Parameter of C-K-M matrix (PDG-94)°',

26 s13 = 0.0035 : 'Parameter of C-K-M matrix (PDG-94)°'.

27

Figura 4.4 Uso de la sentencia parameter en el codigo.

En la expresion de parametros se pueden usar funciones (igual que en el lenguaje de
programacioén C). Se pueden agregar nuevas funciones mediante el uso de una declaracion

externa.

Sustituciones. LanHEP le permite al usuario introducir nuevos simbolos y luego
sustituirlos en términos lagrangianos por algunas expresiones (Fig. 4.5). La sustitucion tiene la

forma genérica:
let name = expr.

Donde name es el identificador del objeto recién definido. La expresion tiene la
misma estructura que aquellos en términos lagrangianos, sin embargo, aqui la expresion puede

tener indices libres [17].
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18 let gS=gammasS.

Figura 4.5 Uso de la sentencia 1et en el cddigo

Particulas. Las particulas son objetos para denotar particulas fisicas. Pueden tener
indices. Es posible usar cuatro sentencias para declarar una nueva particula, al mismo tiempo

las declaraciones definen el indice de Lorentz correspondiente:
scalar P/aP: (options).
spinor P/aP: (options).
vector P/aP: (options).
tensor P/aP: (options).

Py aP son identificadores de particulas y antiparticulas. En el caso de particulas
verdaderamente neutras (cuando la antiparticula es idéntica a la particula en si), se debe usar la

forma P / P con nombres idénticos para particulas y antiparticulas [17].

Es posible escribir solo el nombre de la particula. En este caso, el nombre de la
antiparticula correspondiente se genera automdaticamente. Se cumple con la convencion
CompHEP habitual, cuando el nombre de antiparticula difiere de la particula al alterar el caso
de la primera letra. Entonces, para el nombre del electron el, el nombre de la antiparticula
generado automaticamente serd E1 [16, 17]. Si el nombre contiene el simbolo '+, se

reemplaza por ' — "y viceversa (Fig. 4.6).
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69 vector

70 A/L: (photon, gauge),
71 Z/Z:('Z boson', mass MZ = 91.187, width wZ = 2.502, gauge),
72 G/G: (gluon, color c8, gauge),
73 'W+'/'W-': ('W boson', mass MW = MZ*CW, width wW = 2.094, gauge).
74
85/ spinorx nl: (neutrino, left), el: (electron),
g6 nZ: ("mu-neutrino', left), eZ: (muon, mass Mm = 0.1057),
87 n3: ('tau-neutrino’',left), e3: ('tau-lepton', mass Mt = 1.777).
98 scalar H/H: (Higgs, mass MH = 200, width wH = 1.461).
99 %
100 %S5e introduce el singlete
101 %
102 scalar '~hs'/'~hs':('Singlet Higgs', pdg 1000035, mass Mhs, width whs=auto).
103

Figura 4.6 Uso de las sentencias vector, spinor y scalar para particulas en el codigo

Expresiones de la lagrangiana. Cuando se declaran todos los parametros y particulas

necesarias para la introduccion de un modelo, uno puede ingresar términos lagrangianos con la

ayuda de la sentencia:

ltermexpr.

Los objetos de expresion elementales pueden ser enteros, identificadores de

parametros, particulas, especiales, sustituciones y arreglos (fig. 4.7) [17].

178 lterm GG*anti(psi)*lambda*gamma*G*psi where
179 psSi=qgl; psi=q2l; psi=qg3.
180

Figura 4.7 Uso de la sentencia 1term en el codigo

Prueba de términos hermiticos conjugados. LanHep puede verificar la correccion de
los términos de conjuncion hermitica en la lagrangiana (fig. 4.8). Para hacer esto, el usuario

debe usar la sentencia:

CheckHerm.

Si no se encuentra la conjuncion, se imprime un mensaje de advertencia [17].
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276 end if.

277

278 SetAngle (1-SW**Z=CW**Z).
279 SetEM(A,EE).

280 CheckHerm.

>8
-0

Figura 4.8 Uso de la sentencia CheckHerm en el codigo

Una vez tomado el cdédigo del modelo estdndar, se procedid a agregar los datos
necesarios de la nueva particula propuesta al inicio de este capitulo. Para ver el cdodigo

completo véase el Apéndice.
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4.3 Uso de micrOMEGAs en el modelo generado

MicrOMEGAs es un paquete de software (escrito también en lenguaje C) disefiado
para el calculo de propiedades de la materia oscura en modelos de interaccion de particulas.
Esta herramienta se ha desarrollado con el objetivo de facilitar la evaluacion de algunas
propiedades fisicas muy importantes como la densidad reliquia, los flujos de fotones,
antiprotones y positrones para busquedas indirectas de materia oscura. Lo que distingue a
micrOMEGAs de otros codigos es su capacidad, una vez que se le da un archivo de un modelo
modificado, para generar todos los observables antes mencionados para cualquier conjunto de
pardmetros. En la figura 4.9 se muestra un diagrama de flujo sobre el funcionamiento de

MicrOMEGAs.

: Lagrangiana = mlcrOMEGAS Densidad de reliquia
1 1
I LANHEP,.. -
I
1
1
: Deteccion indirecta
1
1
1
1
I
1
—
Archivos de
CG/CHEP Deteccion directa
Particulas Genera seccion eficaz
) a nivel arbol
Vertices
Parametros
Rutinas auxiliaries Observables en

, : colisionador
(Acoplamientos efectivos,

Sabor: b — sy, (g — 2), Decaimientos de

restricciones de colisién,...) i ranc el

Figura 4.9 Diagrama de flujo de micrOMEGAs [19].
Para instalar el paquete micrOMEGAs, es necesario descargarlo de la pagina oficial:

lapth.cnrs.fr/micromegas/
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De la misma forma que LanHEP, este paquete se instala en un directorio a gusto del
usuario y requiere un uso mas extenso de la terminal de archivos fuente del sistema. En la
figura 4.10 se muestra el contenido de este directorio, donde ya se encuentran algunos

modelos de los mas utilizados en el estudio de fisica de particulas.

felipe@Jarvis182:~/Escritorio/micromegas_4.2.55 1s
calc clean Makefile MSSM README
calchep.ini CPVMSSM man newProject RHNM

CalcHEP_src IDM mdlIndep NMSSM Singlete
cgwRun LHM modelMakefile Packages SM4

NNCW

Figura 4.10 Contenido del paquete micrOMEGAs

Después de la instalacion de micrOMEGAs se recomienda hacer una prueba de su
correcto funcionamiento. Para esto se tiene que compilar el archivo ejecutable para calcular
propiedades observables relacionadas con materia oscura en un modelo especifico. Para hacer
esto, hay que ir al directorio de un modelo a través de la terminal, por decir SM4 (Modelo

Estandar), y se inicia:

[glmake main=main.c
Debe generar el ejecutable principal. De la misma manera:

gmake main=filename.ext

genera el nombre del archivo ejecutable basado en el archivo de origen filename. ext. Para

archivos con la extension . ext se admiten 3 opciones: '

FORTRAN y C++ [18, 19].

.c', "F', ".cpp' que corresponden a C,

En el caso de este trabajo fue necesario crear un nuevo modelo, para esto se compila el
archivo ejecutable newProject para generar un nuevo proyecto a través de esta sintaxis
donde se genera un nuevo directorio con el nombre del modelo (Singlete). Ahora bien, dentro
de este directorio se halla el mismo contenido que en cualquier otro modelo, en el cual se

haran los cambios necesarios dentro del cddigo del archivo ejecutable principal (Figura 4.11).
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felipe@Jlarvis182:~/Escritorio/micromegas_4.2.5/Singlete$ 1s
calchep data.par~ main.c main_singlete2.c~ Makefile

datal.par 1ib main.F main_singlete3.c~ README
data.par main main_singlete main_singlete.c work

Figura 4.11 Contenido del directorio del modelo

Para trabajar en orden existe una carpeta de trabajo, identificada con el nombre
/work, donde se ubicaran los archivos con las caracteristicas del modelo y donde
micrtOMEGAs arrojara los resultados que se obtengan después de compilar el archivo

ejecutable correspondiente (figura 4.12).

felipe@Jarvisi182:~/Escritorio/micromegas_4.2.5/Singlete/work$ 1s

autoprot.h Makefile path.c so_generated VandP.c
calchep models results tmp work_aux.a

Figura 4.12 Contenido de la carpeta de trabajo

Es importante hacer hincapié en la carpeta /models, ya que es en este directorio
especifico donde deben ubicarse los 4 archivos de salida proporcionados por LanHEP (figura

4.13).

felipe@Jlarvisi182:~/Escritorio/micromegas_4.2.5/Singlete/work/modelsS 1s

funcli.mdl 1grngl.mdl prtclsi.mdl prtclsi.mdl~ varsi.mdl
Figura 4.13 Contenido de la carpeta /models y archivos con la informacioén del modelo

Antes de proceder a compilar los archivos obtenidos de LanHEP es conveniente

describir como funcionan algunas rutinas dentro del cddigo de micrOMEGAs:

sortOddParticles (text). El calculo de todas las restricciones del modelo
publico y del espectro de particulas se realiza con esta rutina, que calcula todas las
restricciones, ordena las particulas impares con masas en aumento, escribe el nombre de la
particula impar mas liviana en el texto y asigna su masa al parametro global Mcdm. Esta
rutina devuelve un codigo de error distinto de cero si no se puede calcular alguna restriccion.
El nombre de la restriccion correspondiente estd escrito dentro del paréntesis. Esta sentencia se
debe invocar antes de cualquier otra funcion cuando se comienza a trabajar con un modelo;
ademas, se debe invocar después de una reasignacion de cualquier parametro de entrada [16,
17].
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assignValW (char*name,doublevalue). Para asignar un nuevo valor al
nombre de un parametro se utiliza esta rutina; da una advertencia si el nombre no se

corresponde con ningun parametro [17].

gNumbers (pName, &spin2, &charge3, &cdim). Calcula los numeros cuanticos
de una particula y devuelve directamente su codigo PDG (Particle Data Group). Esta funcion

permite verificar que el candidato de materia oscura no tenga cargas eléctricas o de color.

omega = darkOmega (& Xf, fast, Beps). La densidad reliquia, explicada

en el capitulo 2, se puede calcular con esta funcion.

Donde fast y Beps son parametros de entrada. Con fast # 0 se logra un célculo
rapido y optimizado. El pardmetro Beps permite cambiar el nlimero de canales tomados en
cuenta para la evaluacion de la densidad reliquia. Si la contribucion de los canales para los
cuales la suma de la masa de particulas entrantes o salientes (M) es grande, se suprime

mediante el factor de Boltzmann:

2Mcam—Ms

o T (4.9)

donde T es la temperatura de congelacion; micrOMEGAs descarta todos los canales cuyo

factor es menor que Beps [16, 17].

En la figura 4.14 se puede observar el codigo que utiliza micrOMEGAs para hacer el
calculo de la densidad reliquia, asi mismo se puede tomar como ejemplo del uso de las rutinas

explicadas previamente.
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1|/int main()
2| { int err;
char cdmName[10];

charge3, cdim;

W, e W

10
11
12
13
14
15
16
17
18
19
20
21
22
23
24
25
26
27
28
29
30

int spin2,
ForceUG=0;
doubkle var
int i,3j:

/h

to Force Unitary Gauge assign 1 */

0.0; double rl,r2,r3;

for (i=0; i<100000; i++)

{

err=sortCddParticles (cdmName) ;

if(err) { printf("Can't calculate %s\n",cdmName); return 1;}
gNumbers (cdmName, &spin2, &charge3, &cdim);

= assignVal( "MH", 125.0);

err
err
err

#ifdef OMEGA

{ int
double Beps=1.E-5, cut=0.01;
double OCmega,Xf;

[

#endif

}

}
return 0;

assignVal( "lams", rl):
assignVal( "Mhs", wvar):

fast=1;

Omega=darkOmega (&Xf, fast,Beps)
if (Cmega<=0.1186+0.0020 && OCmega >= 0.1186-0.0020)

{

printf (" %.4e\t %.4e\t %.4e\n",var,rl,Omega):

Figura 4.14 Codigo de micrOMEGAs
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4.4 Densidad Religuia para un escalar singlete

El andlisis de la densidad reliquia queda en funcion de los parametros A y Mp,. Estos

parametros son libres, esto es, no hay condiciones tedricas que los restrinjan. No obstante, las

observaciones y limites experimentales si los restringen.

En el caso de la densidad reliquia se usa el valor reportado por [20]. La figura 4.15

muestra la soluciéon a la ecuacion de Boltzmann para Q%,, como funcion de la masa del

candidato a materia oscura.

0.01}

0 500 1000 1500
Mpwm [GeV]

Figura 4.15 Densidad reliquia para un escalar singlete
La region de masa explorada es:
0 < Mpy < 2000 GeV

0%, se encontro al realizar una seleccion aleatoria para 1y Mpy,.

(4.10)

La figura 4.16 muestra el comportamiento de Q3,, como funcién de A. En ambas

graficas se incluye una linea ubicada en el valor permitido por la observacién experimental.

Esta linea en ambas figuras muestra los valores permitidos para los parametros libres.
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Figura 4.16 Densidad reliquia en funcion de los valores de 4

Por otra parte, es posible observar inicamente los puntos de las figuras 4.15 y 4.16 que se
intersectan con la linea experimental, es decir, los valores de A y Mp,, que son solucion de la

ecuacion de Boltzmann y ademas cumplen con la restriccion experimental:

Qcpuh? = 0.1186 + 0.0020

con un nivel de confianza de 90%. La figura 4.17 muestra estos puntos.
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Figura 4.17 Region valida para los puntos que dan solucién a la ecuacion de Boltzmann
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Conclusiones

Hoy por hoy, una de las mdas importantes incognitas en la fisica contemporanea es
proporcionada por las observaciones experimentales de las velocidades de rotacion de las
galaxias. Encontrar una explicacion a esta incognita serd un gran logro para la fisica y
proporcionara una nueva teoria.

En esta tesis se supuso que una explicacion a la discrepancia entre la curva teorica y los
valores observados para la velocidad de rotacion viene dada por medio de la consideracion de
la existencia de mas materia que la observada.

En los capitulos 3 y 4 se dio una descripcion de la materia oscura y las caracteristicas
que debe tener. Una de las cantidades que se ha medido para el caso particular de la materia
oscura es la densidad reliquia. Para esto se utilizo el valor reportado Qcpph? = 0.1186 +
0.0020 para confrontarlo con un candidato a materia oscura propuesto en la literatura [6]. Esta
propuesta consiste en extender el sector escalar del modelo estdndar de las particulas
elementales a través de la adicion de un campo escalar descrito como un singlete bajo el grupo
de simetria SU(2) explicado en el capitulo 3. De esta forma, al usar esta extension, solo se han
incrementado 2 parametros: la masa del singlete que juega el papel de materia oscura y el
acoplamiento cuantico A.

La densidad reliquia se obtuvo como funcioén de estos dos parametros por medio de la
implementacion de los paquetes LanHEP y micrOMEGAs. En LanHEP se gener6 un codigo
para obtener un archivo con el modelo estandar como referencia y con el sector escalar
extendido. Posteriormente, obtener la soluciéon numérica para Qcpyh? en el paquete
micrOMEGAs usando los archivos generados en LanHEP; los detalles estdn descritos en el
capitulo 4.

Ahora bien, en la figura 4.17 se muestra el resultado importante de este trabajo. Esta
figura revela una region permitida para los parametros A y Mp,, bajo la consideracion del
valor reportado de Qqpyh?.
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Noétese que hay regiones en las que se permite una particula de materia oscura con
valores de masa en la escala de TeV en adelante, si el parametro A tiene un valor asintotico de
0.1 aproximadamente.

Por otra parte, se ha encontrado un valor minimo para la masa de materia oscura de
aproximadamente 50 GeV, el cual se muestra también en la figura 4.17. No obstante, como
parte de la solucion se encontraron regiones donde el valor de A crece. Estas deben ser
descartadas al considerar restricciones tedricas como la perturbatividad, la cual restringe a A
como A < 4m.

Cabe mencionar que para tener una region con mayor validez es necesario considerar
restricciones adicionales provenientes de la fisica del boson de Higgs, asi como los demaés
parametros observables en el ambito de la materia oscura. No obstante, esto sale de los
objetivos planteados de esta tesis.
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should be either "Feynman" or

gauge) '/ 7.
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gauge) '/8.

(nonlin.
==unitary.
(nonlin.

"Gauge singlet scalar as cold dark matter"

the key "gauge"

=Feynman.
Model
Model

'Stand.

'Stand.
gammab.

write('Error

Phys Rev D 50 3637
model
model
"unitary".').
quit.

do if gauge fixing==Feynman.

keys gauge fixing
do else if gauge fixing
do else.

end if.
let gb

%



use sm_tex.

%%%%%%%% SM parameters
parameter EE = 0.31333 : 'Electromagnetic coupling constant (<-
>1/128) "',
GG = 1.117 : 'Strong coupling constant (Z point)
(PDG-94) ',
SW = 0.4740 : '"sin of the Weinberg angle (PDG-94,"on-
shell™) ',
sl2 = 0.221 : 'Parameter of C-K-M matrix (PDG-94)'"',
s23 = 0.040 : 'Parameter of C-K-M matrix (PDG-94)"',
sl3 = 0.0035 : '"Parameter of C-K-M matrix (PDG-94)"'.
parameter CW = sqrt(l-SWw**2) : 'cos of the Weinberg angle’'.
parameter c¢l2 = sqrt(l-sl2**2) : 'parameter of C-K-M matrix',
c23 = sqgrt(l-s23**2) : 'parameter of C-K-M matrix',
cl3 = sqgrt(l-sl3**2) : 'parameter of C-K-M matrix'.
parameter Vud = cl2*cl3 : 'C-K-M matrix element',
Vus = sl1l2*cl3 : 'C-K-M matrix element',
Vub = s13 : 'C-K-M matrix element',
Ved = (-sl12%c23-cl2*%s23*%s13) : '"C-K-M matrix element',
Vcs = (cl2*c23-s12*s23*s13) : 'C-K-M matrix element',
Vcb = s23*cl3 : 'C-K-M matrix element',
vtd = (s12*s23-cl2*c23*s13) : 'C-K-M matrix element',
Vts = (-cl2*%s23-s512*c23*s13) : 'C-K-M matrix element',
Vtb = c23*cl3 : 'C-K-M matrix element'.

OrthMatrix( { {Vud,Vus,Vub}, {Vcd,Vcs,Vcb}, {Vtd,Vts,Vtb}} ).
%%%%%% Parametros para el singlete $%%%%%%%%%%%%%5%%%%%%5%%%%%5%%%%%%%
parameter MSO = 200.

parameter lambdas = 1.
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%%%%%% Gauge vector bosons

do if gauge fixing==Feynman.

vector
A/A: (photon, gauge),
Z2/7Z:('Z boson', mass MZ = 91.187, width wZ = 2.502, gauge),
G/G: (gluon, color c¢8, gauge),

"W+'/'W-': ('W boson', mass MW = MZ*CW, width wW = 2.094,
gauge) .

do _else.
vector

A/A: (photon),

2/7:('7Z boson', mass MZ = 91.187, width wz = 2.502),

G/G: (gluon, color c8, gauge),

"WH+'/'"W-": ('W boson', mass MW = MZ*CW, width wW = 2.094).
end if.
$%%%%%% Matter fields

22225

spinor nl: (neutrino, left),
el: (electron),

n2: ('mu-neutrino', left),

e2: (muon, mass Mm = 0.1057),
n3: ('tau-neutrino', left),
e3: ('tau-lepton', mass Mt = 1.777).
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spinor u: ('u-quark',color c3),
d: ('d-quark',color c3),
c: ('c-quark',color c¢3, mass Mc = 1.300),
s: ('s-quark',color c3, mass Ms = 0.200),

t: ('t-quark',color c3, mass Mtop = 170, width wtop =
1.442),

b: ('"b-quark',color ¢c3, mass Mb = 4.300 ).
%$%% Higgs doublet

scalar H/H: (Higgs, mass MH = 125, width wH = auto).

%%--BSM-- Singlet scalar

scalar S0/S0: (Singlet, pdg 1000025, mass MSO, width wS0 = auto).

%--BSM--
$%%%%%%%%%% SU(2) L Gauge group representations

% Left Doublets for particles (ANTIPARTICLES)
let 11={nl,el}, L1={N1,ELl}.
let 12={n2,e2}, L2={N2,E2}.
let 13={n3,e3}, L3={N3,E3}.
% Right singlet for particles (ANTIPARTICLES)

let gl={u,d}, 01={U,D}, gla={u,Vud*d+Vus*s+Vub*b},
Qla={U,Vud*D+Vus*S+Vub*B}.

let g2={c,s}, Q2={C,S}, gz2a={c,Vcd*d+Vcs*s+Vcb*b},
Q2a={C,Vcd*D+Vcs*S+Vcb*B}.

let g3={t,b}, 03={T,B}, g3a={t,Vvtd*d+Vts*s+Vtb*b},
Q3a={T,Vtd*D+Vts*S+Vtb*B}.

$%5%%%%%%%%%% Gauge and Masses states
let Bl = -SW*Z+CW*A,

W3 = CW*Z+SW*A,

Wl = ("W+'+'W-")/Sqgrt2,

W2 = i* ("W+'-'W-')/Sqrt2.

do if gauge fixing==Feynman.
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let ghl = ('W+.c'+'W-.c')/Sqgrt2,
gh2 = i*('"W+.c'-'W-.c")/Sgrt2,
gh3 = CW*'Z.c"+SW*'A.c',
gh = {ghl,gh2,gh3}.

let Ghl = ('W+.C'+'W-.C'")/Sqgrt2,
Gh2 = i* ('W+.C'-'"W-.C') /Sqgrt2,
Gh3 = CW*'Z.C'"+SW*'A.C",
Gh = {Ghl,Gh2,Gh3}.

end if.

let WW1 = {Wl, W2 , W3}, WW = {'W+',W3, 'W-"}.
let g=EE/SW, gl=EE/CW.
read sm brst.
3%%%%%%%%%%%%%% Self-interaction of gauge bosons --- Lagrangian
lterm -F**2/4 where
F=deriv"mu*Bl”*nu-deriv” nu*Bl"mu.
lterm -F**2/4 where

F=deriv mu*G"nu’a-
deriv nu*G"mu~a+i*GG*f SU3"a"b”"c*G*mu”b*G*nu”c.

lterm -F**2/4 where

F=deriv'mu*WWl nu”a-deriv "nu*Wwl "mu~a -
g*¥epsta®bMc*WWl " mu*b*WWl *nu”c.

00000000000000

3%%%%%%%%%%%%% left fermion interaction with gauge fields ---
Lagrangian Term

lterm anti (psi) *gamma* (1-g5) /2* (i*deriv-g*taupm*WW/2-
Y*gl*Bl) *psi

where
psi=11, Y=-1/2;
psi=12, Y=-1/2;
psi=13, Y=-1/2;
psi=qgla, Y= 1/6;
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psi=g2a, Y= 1/6;

psi=g3a, Y= 1/6.

% right fermion interaction with gauge fields --- Lagrangian Term
lterm anti (psi) *gamma* (1+g5) /2* (i*deriv - Y*gl*Bl) *psi
where

psi=el,¥= -1;
psi=e2,¥Y¥= -1;
psi=e3,¥= -1;
psi=u, Y= 2/3;
psi=c, Y= 2/3;
psi=t, Y= 2/3;
psi=d, Y= -1/3;
psi=s, Y= -1/3;
psi=b, Y= -1/3.
% gquark-gluon interaction --- Lagrangian Term
lterm GG*anti(psi)*lambda*gamma*G*psi where
psi=qgl; psi=qg2; psi=qg3.

do if gauge fixing==Feynman.

let pp = { —-i*'W+.f', (vev (2*MW/EE*SW)+H+i*'Z.f')/Sqrt2 },
PP = { i*'W-.f', (vev(2*MW/EE*SW)+H-1i*'Z.f')/Sqrt2 }.

do_else.

Il
—~

let pp 0, (vev (2*MW/EE*SW) +H) /Sqgrt2 1},

pPp = { O, (vev (2*MW/EE*SW) +H) /Sqrt2 }.

$%%%%%%%%% Para el Singlete

let ppSO0 = SO.

$%%%%%%%%% Yukawa --- Lagrangian Term
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lterm -M/MW/Sqrt2*g* (anti(pl)* (1+g5)/2*pr*pp + anti (pr)*

g5) /2*pl*PP )

where

M=vud*0, pl=qgla, pr=d; % 0 stands for Md

M=Vus*Ms, pl=gla, pr=s;
M=Vub*Mb, pl=qgla, pr=b;
M=Vcd*0, pl=g2a, pr=d;
M=Vcs*Ms, pl=g2a, pr=s;
M=Vcb*Mb, pl=g2a, pr=b;
M=vtd*0, pl=g3a, pr=d;
M=Vts*Ms, pl=g3a, pr=s;

M=Vtb*Mb, pl=g3a, pr=b ;

lterm -M/MW/Sqrt2*g* (anti(pl)* (1+g5)/2*i*taul2*pr*pPPp

+ anti (pr) * (1-gb) /2*i*pl*taul*pp )

where
M=0 , pl=gla, pr=u;
M=Mc, ©pl=g2a, pr=c;

M=Mtop, pl=g3a, pr=t.

lterm -M/MW/Sqrt2*g* (anti(pl)* (1+g5)/2*pr*pp + anti (pr)*

g5) /2*pl*PP )
where
M=Mm, pl=12, ©pr=e2;

M=Mt, pl=13, pr=e3.

$%%%%%%%%% Scalar Potential --- Lagrangian Term

lterm -2*lambda* (pp*PP-v**2/2) **2
where

lambda= (g*MH/MW) **2/16, v=2*MW*SW/EE.

(1-

(1-

%%%%%%%%%%——— BSM —--- Scalar Potential --- Lagrangian Term
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%$%%%%%%% introducir los parametros lambda y mu en terminos de la masa

parameter v=2*MW*SW/EE.

parameter mus=-MS0**2-(1/2)*lambdas*v**2.

o°
o©
o°

oe
o°
oe
o°

Kinetic terms for scalars

o°
o°
oe

let Dpp"muta =
(deriv mu+i*gl/2*Bl” mu) *pp a+i*g/2*taupm™a’b " c*WW mu"c*pp’b.

let DPP"mu”*a = (deriv mu-i*gl/2*Bl”mu)*PP"a-i*g/2*taupm”~a’b*c*{'W-
"“‘mu,W3"mu, '"W+"'"mu}"c*PP"b.

%%%%%% 1incluir la contribucion de S0 para usarse despues

% pues McDonald no tiene este termino de interaccionentre SO0 y Z
y W

%$let DSO"mu*a = (deriv mu+i*gl/2*Bl”mu)*S0%a +

% i*g/2*taupm™a’b c* *WW " mu~c*S0"b.

%$let DSOc™mu”a = (deriv mu-i*gl/2*Bl”mu) *S0"a

% -i*g/2*taupm®a“b c*{'W-""mu, W3 mu, 'W+'*mu} " c*S0"b.

$let DSO"mu = (deriv”mu) *SO.

$let DSOc™mu = (deriv”mu) *SO.

%

lterm DPP*Dpp.

%

%lterm DS0c*DSO.

%

lterm ((deriv”mu) *S0) * ( (deriv”mu) *S0) .

o\

lterm -i*GG*f SU3*ccghost (G) *G"mu*deriv mu*ghost (G) .
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lterm -1/2*(deriv*G) **2.

do if gauge fixing==Feynman.

parameter nla=0.3, nlb=1.4, nld=1.22, nlk=0.876,
%$let nla=0, nlb=0, nld=0, nlk=0, nle=0.

let G A = deriv*A.

let G Z = deriv*Z+ (MW/CW+g/CW/2*nle*H)*'Z.f"'.

let G Wp= (deriv-i*nla*EE*A-

nle=-1.2.

i*g*CW*nlb*Z) * "W+ '+ (MW+nld/2*g*H+i*nlk*g/2*'Z. £") *'W+.£"'.

let G Wm= (deriv+i*nla*EE*A+i*g*CW*nlb*Z) * 'W-"+ (MW+nld/2*g*H-

i*nlk*g/2*'"Z.£")*'"W-.£".

sbrst transform 'A.C' -> -G _A.

lterm -G A**2/2 - G Wp*G Wm - G Z**2/2.
lterm -'A.C'*brst (G _A)

lterm -'Z.C'*brst(G_Z).

lterm -'W+.C'*brst (G _Wm) .

lterm -'W-.C'*brst (G Wp) .

/*

lterm g*eps*deriv*Gh*gh*WWl.

lterm -MW*EE/2/SW* ((H+i*'Z.£'")* ('"W-.C'"*'W+.c"' +

'W+.C'*'W-.c")

+H*'Z.C'"*'Z.c" /CW**2-2*%1i*"Z £'"*'"W+.C'*'W-.c").

lterm 1i*EE*MW/2/CW/SW* (

"W+ E'TF("W-.C' X Z. "X (L-2FSWEF2) + "W * 7.

+2*CW*SW*'W-.C'*'A.c") -

"W £ ("WH.C' X' Z. "X (L-2FSWEF2) + "W F ' 7.

+2*CW*SW*'W+.C'"*'A.c'")) .
*/
FWritel.
end if.
SetAngle (1-SW**2=CW**2) .

CheckHerm.
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