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Resumen

El Modelo Estandar de fisica de particulas y el Modelo Cosmolégico no son
capaces de explicar en su forma actual observaciones tales como: la oscilacién
de neutrinos, la asimetria barion-antibarion, la Materia Oscura, entre otros.
Debido a que el Modelo Estandar de fisica de particulas carece de un candidato
para Materia Oscura, una manera extenderlo es agregar uno 0 mas campos
nuevos para dar cuenta de la reliquia de Materia Oscura hoy, siendo esta una de las
maneras mas directas de obtener nueva fisica. Las particulas emergentes de estos
campos pueden ser buscadas en experimentos de laboratorio u observaciones
astrofisicas, generando restricciones para un espacio de parametros relevantes del
modelo utilizado. En esta tesis proponemos dos maneras de obtener fisica mas alla
del Modelo Estandar: la primera es incluyendo dos particulas ligeras, débilmente
interactuantes que interactuan con fotones, donde se obtuvieron nuevas zonas
de exclusién para sus masas y constantes de acoplos en experimentos de tipo
polarizacion del vacio y luz atravesando una pared. La segunda es mediante el
uso de una cosmologia-no estandar, suponiendo que en el universo temprano la
densidad de energia dominante es diferente a la de radiacion. Esto deja huellas
en la reliquia de Materia Oscura que modifican el espacio de parametros para
modelos de particulas masivas con interacciones pequenas. En este trabajo se
utilizé unidades naturales, donde h = c = 1y M, = 1,220 x 10'° GeV.

Keywords— Materia Oscura, WIMPs, WISPs, FIMPs, Fisica mas alla del Modelo
Estandar, Axion, Hidden Photon, ALPs



Abstract

The Standard Model of particle physics and the Cosmological Model can not
explain in their current form observations such as: the oscillation of neutrinos, the
asymmetry baryon-antibaryon, the Dark Matter, among others.

Due that in the Standard Model of particle physics does not exist a candidate for
the Dark Matter, one way to extend it is add one or more new fields to obtain the
relic density of Dark Matter today, being this the most direct way to include new
physics. This hypothetical particles must be tested in different types of laboratory
experiments and astrophysical observations, generating constraints in a parameter
space that is relevant for the model used. In this thesis we propose two alternatives
to obtain physics beyond the Standard Model; the first one is by the inclusion of two
weakly interacting slim particles that interact with photons; we obtained exclusion
zones for their masses and coupling constants in polarization of the vacuum and
Light Shinning through the Wall experiments. The second is using non-standard
cosmology, with the assumption that in the early universe the dominant energy
density is different of radiation. The non-standard cosmology leaves imprints in
the Dark Matter relic abundance and modify the available parameter space where
they can explain the observed relic abundance of DM.

In this work we will use natural units, with h = ¢ = 1 and M, = 1,220 x GeV.

Keywords— Dark Matter, WIMPs, WISPs, FIMPs, Physics beyond the Standard
Model, Axion, Hidden Photons, ALPs
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Introduccion

El modelo estandar de fisica de particulas (SM), describe todas las particulas
conocidas hasta ahora y sus interacciones (excepto la masa de los neutrinos).
Sin embargo, observaciones astronémicas sefialan que la distribucién de energia
en el universo actual esta constituido en su mayoria por energia oscura (68 %
aproximadamente) y materia oscura (DM) (27 %), mientras que el 5% restante
es la materia visible; una manera alternativa de mostrar estos porcentajes es
considerar que de la materia total del universo solo el 15 % esta constituida de
las particulas conocidas hasta ahora y el 85 % restante estd formado por una
componente desconocida [1]. Desde un punto de vista de fisica de particulas,
esto se traduce en una carencia del SM, puesto que ninguna de las particulas
presentes en la teoria puede ser un candidato a DM.

El descubrimiento de esta componente desconocida fue debido a observacio-
nes en la dindmica de galaxias, principalmente al estimar las curvas de rotacion
en galaxias espirales, encontrandose una gran diferencia entre la prediccién y
el valor medido experimentalmente. La Unica manera de poder reproducir los
valores experimentales fue considerar mas masa de la que se observaba en las
galaxias (Figura 1 [2]). Mediante efectos gravitacionales se logré inferir que la
materia faltante para que los datos experimentales coincidieran debia ser del
orden de 3-10 veces la cantidad de materia luminosa en la galaxia [2—4], de
ahi su nombre de Materia Oscura. Como se observa en la Figura 1 las lineas

sélidas, punteadas y en negritas representan las curvas de rotacion con la materia



visible, DM y la suma de materia visible con DM, respectivamente; finalmente los
puntos con barras de errores son las mediciones. Se observa que las mediciones
corresponden con un modelo de materia visible mas DM.

Posteriormente también se observaron efectos mediante lensing gravitacional,
ya que es sabido que un rayo de luz es desviado debido a efectos gravitacionales,
por lo que al observar el comportamiento de rayos de luz en clusters de galaxias,
éstos sufren mayor desviacion de la predicha y en consecuencia dan cuenta de la
existencia de una masa extra a la masa luminosa del cluster. Asi también otras
observaciones tales como las galaxias de bajo brillo superficial (LSB galaxy) [5, 6]

y el cumulo bala [7, 8], entre otros.

<M>=-20.5 <M>=-20.9 <M>=-212
Aaaas nEE e e T Ras s A R A RS AR B AR B e e AR
| = 1 s B Y] &
e« S 2 1 a
? L - - ol - 1l
g 05 = i v A .
= B 1 F 1 e ]
'_// 3 _,/ =] _// 3
P oSS PPN IR NI P BV o SPUPY VPPN IPUPIPY INPIFIPN s () o PN PSPV PPN PO B
0 0.5 1 1.5 2 0 0.5 1 15 2 0 0.5 1 1.5 2
<M>=-21.6 <M>=-220
_lYllIllI’[lTl’IYIll]'_ _Illl[l[llll’l[l‘lll]l_ ll"l_
» 4 1F FEEIEET -
g 1 F e .
= 1 F TrmesT ] " ]
= —1 055 — -
£ 1 g 1 F ]
- 1 B 1 B ]
0 {0 A MR VO T I VT 0O T AT AT ] N« TEE NN ST FTEE 0 rriadlerielaeianl gl s
0 05 1 1.5 2 0 05 I 1.5 2 0 05 1 1.5 2
<M>=-226 <M3>=-232

ERE R EE SRR AR RN R NREEREERSES RN

VOt 1

S FEEEE R

it TN CYWET U s
0.5 1 1.5 2

R/R R/R

Il
h

-
ol linialen

0 0.5 1

n
t

Figura 1: Curvas de rotaciones para diversas galaxias.

Por lo tanto, cuando se habla de DM, se hace referencia a la mayor cantidad de
materia en el universo que no es “luminosa” y de composicidén aun desconocida. Lo

que si se sabe es que no es materia baridnica, ya que de ser ésta, el fondo cdsmico



de microondas (CMB) junto con la red césmica de estructuras se verian bastante
diferente a las mediciones experimentales, es decir, si es una particula debe ser un
nuevo tipo de particula elemental. Esto también tiene relacién con la formacion de
estructuras, dado que la creacion de elementos ligeros en Big Bang Nucleosintesis
(BBN) depende fuertemente de la tasa foton-barién en el universo [9, 10]. Si se
considera la materia baridénica presente en el SM, la formacién de estructura
no podria haberse dado antes del CMB debido a que la temperatura era lo
suficientemente alta en el bano térmico para que los fotones descompongan toda
posible formacion de estructura. Considerando que la formacién de estructuras
sucediera posterior al CMB, se tendria que las densidades de elementos ligeros
no serian los medidos al dia de hoy. Por lo tanto la contribucion de DM en la
formacién de estructuras antes del CMB es prioritaria.

Se han propuesto diversas soluciones a esta nueva componente, como por
ejemplo, gravedad modificada, objetos masivos astrofisicos de halo compacto
(MACHOS), distintos tipos de particulas, entre otros.

Se trabajara bajo la hipotesis de fisica de particulas, es decir, que la DM es
algun tipo de particula elemental. Entonces diremos que la DM es parte de un
nuevo sector en la fisica, al cual denominaremos sector oculto (HS). Este nuevo
sector es posible que sea tan complejo como el sector visible y que la DM sea solo
una de las particulas dentro de él o incluso una posibilidad es que esté formada
de varios componentes [11-14].

Si en este HS se tienen diversas particulas, ellas podrian interactuar entre si,
incluyendo a las que son parte de la DM, mediante nuevos bosones de gauge
oscuros. Esto genera restricciones en la intensidad de la interaccion que deben
tener, debido a que aunque estas particulas en este nuevo sector no interactiuen
con el SM, se veria reflejado en la estructura de los halos de DM, producto del
scattering entre ellas [9].

Una de las formas mas aceptadas de DM es la denominada Cold Dark Matter



(CDM) que tiene la caracteristica de ser formada por particulas que son no-
relativistas, siendo éstas una extension al SM.

Se tienen diversos tipos de particulas que pueden ser candidatos a DM, pero
daremos principal énfasis a los siguientes grupos: WIMP, FIMP y WISP.

-WIMPs (Particulas masivas débilmente interactuantes): Tal como su nombre
lo indica, son particulas masivas cuya masa esta por sobre la del protén y que
interactian débilmente con la materia visible [15], en general esta interaccion es
del orden de la interaccion débil de las particulas del SM y pueden ser buscadas
principalmente en experimentos de aceleradores en el LHC, como por ejemplo
ATLAS y CMS [16—19] debido a las altas masas que poseen, entre otros. Estos
candidatos, al ser pesados, tienen que poseer un nuevo tipo de simetria, como
por ejemplo: una simetria Z,. Esta prohibe que estas particulas decaigan, carac-
teristica que deben cumplir estas nuevas particulas para ser consideradas DM, ya
que su vida media debe ser en principio del orden de la edad del universo.

Si ellas fueron creadas en equilibrio con el bafio térmico en el universo tem-
prano junto con el resto de particulas, es decir, fueron creadas térmicamente
[20—22], a medida que el universo se expande estas particulas se vuelven no-
relativistas y debido a su débil interaccion se desacoplan quimicamente, esto
quiere decir que dejan de ser creadas o aniquiladas por interacciones con otras
particulas, y por tanto realizan Freeze-Out manteniendo una reliquia remanente
hasta el dia de hoy.

Para encontrar esta reliquia de DM es necesario resolver la ecuacién de
Boltzmann proporcionando, ademas, informacion sobre el momento en el cual
estas particulas salen del bafio térmico, cuya expresién depende de la seccidn
eficaz de aniquilacion o,,;. A menos que los decaimientos sean lo suficientemente
significativos, la densidad de numero deberia permanecer aproximadamente
constante en el tiempo.

Mediante analisis dimensional podemos dar una expresién para la seccién



eficaz. Sabemos que es de la forma o,,; o< a/m? y, si reemplazamos valores
correspondientes a una escala del orden de la escala electro-débil, se obtiene
una densidad de DM concordante con las mediciones experimentales; a esto se le
denomina el “Milagro WIMP”, lo cual ha sido una de las principales motivaciones
para este tipo de particulas.

-FIMPs (Particulas masivas aun mas débilmente interactuantes) [23-25], don-
de la principal diferencia con las WIMPs es que son producidas fuera del equilibrio
térmico, teniendo interacciones muy muy débiles con el SM y por tanto nunca
alcanzan el equilibrio quimico. Al contrario del usual freeze-out que sufren los
WIMPs, las particulas tipo FIMPs sufren Freeze-in, dando un aumento en su
reliquia debido a las aniquilaciones o decaimientos de las particulas del SM hasta
que el universo se enfria lo suficiente para hacer ineficientes estas interacciones,
siendo la principal motivacidén de esta variante el hecho que la densidad de reliquia
de DM depende linealmente de las interacciones de estas particulas.

En este grupo pueden encontrarse en general varios tipos de Freeze-in, uno de
ellos denominado infrarrojo donde las particulas cesan sus interacciones siendo
no-relativistas, otro denominado ultravioleta [26] en donde cesan sus interacciones
siendo relativistas, otro donde se pueden considerar desde el comienzo del
universo no-relativistas, etc.

-WISPs (Particulas ligeras débilmente interactuantes): A diferencias de las
anteriores, estas particulas poseen masas muy pequenas, del orden de m; <
eV, lo cual implica que deben ser producidas de forma no-térmica, puesto que
sino serian particulas relativistas y pasarian a ser contribuciones a radiacion
oscura, cuyo caso esta descartado debido a las consecuencias que ello conlleva
en el numero efectivo de neutrinos (N.«). Al ser producidas no-térmicamente [27]
pueden ser creadas con momentum muy cercano a cero, por o que son particulas
no-relativistas a pesar de su masa pequena. Para su deteccion es necesario

realizar experimentos de precision.



En este grupo se encuentran alguna particulas como el Axion (propuesto como
solucién al problema de violacién CP fuerte en QCD [28]), las denominadas ALPs
(particulas tipo-Axidn), un bosén extra U(1) o Hidden Photon (HP), entre otras.
Estas particulas pueden ser buscadas en diversos experimentos y observaciones
astrofisicas. Se tienen tipos de experimentos de laboratorio como: Light Shining
through the Wall (LSW) [29], polarizacidn del fotdn (PVLAS) [30] y fuerzas de largo
alcance. Mientras que para las observaciones astrofisicas se tienen los de tipo
limites de perdida de energia estelar, busqueda de Axiones solares y ALPS [31],
conversién en flujo de fotones astrofisicos y super-radiancia de agujeros negros.

Una ventaja por sobre las particulas tipo WIMPs es que estas particulas ligeras
reducen drasticamente sus probabilidades de decaer en otras particulas (debido
a su masa pequena), lo cual las hace estable naturalmente.

Estos grupos de particulas pueden solucionar el problema de DM (de ser
encontradas), por lo que propuestas de nuevos modelos fisicos y cosmoldgicos
son de vital importancia para su posible deteccién, sumado a las nuevas técnicas
y tecnologias de los aparatos utilizados.

La presente tesis esta organizada como se menciona a continuacion: en el
capitulo 2 se hara un pequeno recuento sobre los modelos de particulas tipo
WISP, sus acoplos, probabilidades de oscilacion y posibilidad de ser candidatos
a DM. En el capitulo 3 se dara una breve resena sobre cosmologia estandar,
iniciando con las ecuaciones de Friedman, dependencia de la temperatura con
el factor de escala, Freeze-Out y Freeze-In de candidatos a DM. En el capitulo 4
se ahondara en los resultados del paper publicado en European Journal Physics
C, titulado “A two particle hidden sector and the oscillation with photons” [32],
donde se propuso un modelo de tres particulas para observar las variaciones que
se obtienen en el espacio de parametros en experimentos de laboratorios tipo
PVLAS y LSW. Posteriormente, en el capitulo 5 se presentaran los resultados del

paper publicado en JCAP, titulado “Establishing the Dark Matter Relic Density in an



Era of Particle Decays” [33], en el cual se propuso un nuevo campo en el universo
temprano con una ecuacion de estado general acoplado a radiacion y a la DM; por
lo que la informacién de este nuevo campo (denominado ¢) cambia las densidades
calculadas de DM, dando posibilidad a nuevos espacios de parametros. Para
finalizar se daran conclusiones respecto a los trabajos realizados y posibles

trabajos futuros.



Capitulo 1

Modelos de WISPs

En este trabajo se consideraran dos particulas hipotéticas dentro del grupo
WISP, las cuales son Axiones/ALPs y HPs.

Tal como se mencion6 anteriormente, el Axién es un pseudo-bosén de Nambu-
Goldstone introducido para resolver el problema CP fuerte en QCD. Debido a la
anomalia de Adler-Bell-Jackiw (ABJ) es posible introducir un nuevo término en la

teoria de QCD, el cual viola la simetria CP [34], de la forma [35]
Laco O 2286,,G (1.1)
QCD . uv , .

con G, eltensor de campo de los gluones, @W el tensor dual, o es la constante de
acoplo fuerte y § = 6 + arg det M, donde 6 es el término que viola CP proveniente
de la anomalia ABJ y M es la matriz compleja de los quark.

El parametro 6, no se restringe mediante la teoria por lo que se debe determinar
experimentalmente, siendo el momento dipolar del neutrén una cantidad medible
lo bastante precisa para poder acotar dicha variable de manera fenomenolégica.
Esta medicion restringe este parametro a un valor de § < 1071 [36] , siendo
este el conocido problema de CP-fuerte, debido a que dos cantidades que en
principio no estan relacionadas (¢ y argdet M) dan como resultado una cantidad

muy pequena.



Una solucién a este problema es la propuesta por Peccei-Quinn [28, 37],
la cual consiste en incluir una nueva simetria en la teoria, que al romperse
espontaneamente da lugar a un pseudo-bosén de Goldstone denominado Axién
(a) [38, 39], que posee una simetria ante traslaciones 27k, con k algun entero

siendo su Lagrangiano

1 a«x -
- _Z I = Ky
L, 28Ma8 a-+ f;47rG’WG , (1.2)

donde f, es la escala a la cual se rompe la simetria de PQ.

Si se rompe la simetria de fase para el Axién, este adquiere un valor de
expectacion de vacio (vev) igual a (a) = —£,0, por lo que elimina el término que
viola CP en (1.1).

El término de masa para esta nueva particula aparece debido a la anomalia
chiral y puede calcularse en términos de la masa de los quarks uy d (m, y my), la

masa del Pién (m,) y su constante de decaimiento (f,), siendo [40]

m7rf7r V mymy
m,=————— (1.3)

., m,+ my
Estos Axiones pueden acoplarse a los Piones y éstos a su vez poseen acoplos
con los fotones por lo que un término efectivo en la teoria estd dado por el

acoplamiento Axion-fotén, dado por

Loy = g‘j%aFw,l:_“” — g.,aE - B, (1.4)

con g, la constante de acoplo entre fotones y Axiones, F,, es el tensor elec-
tromagnético, F* es el tensor dual, E y B son los campos electro y magnéticos,
respectivamente, debido al fotén. Siendo éste término muy importante para la
busqueda de esta particula [41].

La constante g,,,, por otra parte, es dependiente del modelo que se esté

utilizando, siendo

8o = op f, <N 31+ z) 1077 Cev < f, ' (1.5)



con z = m,/my, E 'y N son las anomalias electromagnéticas y de color debido a la
anomalia del Axion, donde éstas ultimas dependen del modelo a utilizar.

En teorias de extensiones al Modelo Estandar, como por ejemplo en ex-
tensiones 4D donde se puede tener un nuevo campo complejo que al romper
espontaneamente esta nueva simetria genera un pseudo-bosén de Goldstone o
en Teoria de Cuerdas, aparecen de forma natural este tipo de particulas, pero con
un origen totalmente diferente ya que no tienen ninguna relacién con el problema
CP-fuerte de QCD; estas particulas son las conocidas como particulas tipo-Axion
(ALPs) [42].

Estos ALPs, al cual nos referiremos por ¢, tienen el mismo término de acoplo
que (1.4), pero la diferencia con los Axiones es que la masa de los ALPs no
depende de la constante de acoplo, es decir, no se tiene ninguna relacion del tipo
(1.3).

Por otro lado, los denominados Hidden Photons son bosones de gauge U(1),
los cuales no estan cargados bajo las particulas del SM, y también aparecen en
compactificacion de cuerdas.

Si estos U(1) mantienen intacta su simetria a bajas energias, el término que
domina sus interacciones con el SM es el denominado “Kinetic Mixing” [43, 44]

que acopla un fotén con un HP, y queda descrito por el Lagrangiano es

1 1 m?, cos?
L5 =3 XX + S sinx Fu X1 + Ty o2 X

o
; X, X", (1.6)

2 (a3

en este caso x es la constante de acoplo entre el foton y HP, F,, es el tensor
electromagnético para el fotdn, X,,, es el tensor analogo en el sector escondido
para el HP, en tanto m,, y X, son la masa y campo del HP, repectivamente. Cabe
sefalar que el término de Kinetic Mixing en (1.6) es un término renormalizable e
invariante de gauge, por lo que su inclusién en la teoria esta permitida. Ademas
el término de masa para este bosén extra U(1) puede ser generado sin romper la

simetria de gauge, como en el mecanismos de Higgs y el de Stiickelberg.
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En algunos casos, en el HS pueden incluirse particulas cargadas bajo este
nuevo boson U(1) mediante una corriente [44, 45], tal como sucede con los fotones

del SM, por lo que a (1.6) se puede agregar un término de la forma

LD gx.//l-L/Xu - gEWWJXw (1 7)

donde g, es la carga asociada, j}; es la posible corriente del HS, X, es el campo
del HP y ¢ es un fermién en el HS. Al realizar un cambio de base al campo del
HP de la forma X, — X, —sinx A,, se genera una pequefa interaccion con los

fotones en (1.7)
LD g jhiXy — 8esin X jhAu = &by X, — gisin x Y A, (1.8)

siendo estos fermiones las denominadas Mili-Cargas.

1.1. Oscilaciones entre fotones y WISPs

En esta sub-seccidén nos enfocaremos en la fenomenologia de las oscilaciones
entre particulas tipo WISPs, como por ejemplo: ALPs y HP, con fotones. Tal como
se menciono anteriormente, existen diversos experimentos disefados para buscar
estas particulas hipotéticas; hasta el momento solo se ha logrado acotar una
region de parametros en la masa y constante de acoplo bastante significativa para
los ALPs y HP, mostrados en la Figura 1.1 [46, 47].

A continuacion se introduciran modelos de particulas en las cuales se pue-
den detectar algunas de las caracteristicas de las observaciones astrofisicas y

experimentos de laboratorio.

1.1.1. Mezcla de particulas tipo-Axién y fotones

Para estudiar la mezcla entre fotones y ALPs, supondremos que existe una

fuente coherente de fotones que se propaga en la direccion Z y una region con un
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Figura 1.1: Espacio de parametros para Axién (a) y HP (b) medidos con

diversos experimentos.

campo magnético externo. Estos fotones atravesaran la region magnetizada [48].
En este caso se tiene un acoplo del tipo (1.4), y el Lagrangiano que lo representa
es ,

L= —%FWF"” + %M@“aﬁ + %QSFW?W - %qfﬁ (1.9)

Con este Lagrangiano se pueden calcular las ecuaciones de movimientos para
los campos del fotén (A) y del ALP (¢), para lo cual se realizara una serie de
consideraciones. La primera de ellas es que el tensor F,, puede descomponerse
como F,, = F;;‘ + F.,, lo que indica que posee una componente debido al campo
externo y otra debida al campo del fotén. La segunda es considerar un campo
magnético externo homogéneo B = B, £, actuando como un fotén virtual en el
acople (1.4); de esta forma se tiene una interaccidn entre un foton real con el ALP
generando oscilaciones entre ellos. Y la ultima consideracion es que se usara el
gauge de Coulomb V-A =0y A, = 0.

Con esto se tiene que las ecuaciones de movimiento (1.9) son

—

OA = gBog, (1.10)
(O+m)¢ = —gB-9.A, (1.11)
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donde [ es el operador D’Alambertiano y usaremos los signos de la métrica como
(—"_1 _V _1 _)'
Para continuar se usara la aproximacién de onda plana con modo de frecuencia

fija para los campos

Az, t) = e“'A(2) (1.12)
P(z,t) = e“tp(z2). (1.13)

Notar que A(z) = A (z) + AL (), donde A, es la componente paralela al cam-
po magnético externo y A, la componente perpendicular al mismo, por lo que

reemplazando (1.13) en (1.11) se tiene

(w?+ 82) AL (z) =0, (1.14)

o A=) (1.15)
—ig Bow w? —mj o (z)

la solucién para (1.14) es una solucién de onda plana, mientras que para (1.15)
se puede realizar la siguiente aproximacion para particulas relativistas: w? + 92 ~
2w (w — i0,) y redefinir el campo A — iA [49] para eliminar las componentes
imaginarias.

Por lo que (1.15) finalmente es

(0 2\ (am)
w— 1 z+ 2 —O' (116)
2 - ¢(2)

A . A (0
1@ _ o-itorrnz [ A (0) | (1.17)
¢ (2) ¢(0)
con M la matriz en que involucra las amplitudes de los campos magnéticos en

(1.16).

Una forma més sencilla de ver el comportamiento de los campos es trasladarlos

y su solucion es

a estados de propagacion, debido a que en este caso estaran desacoplados. Para
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ello, es suficiente rotar los campos utilizando la matriz de rotacién

cosf —sinf
R = , (1.18)
sinff  cosf
donde 6 cumple la siguiente relacién: %tan 20 = —gnf#, que proviene de la condi-
¢

cién para diagonalizar la matriz. Por lo que

(2”) — RT (i‘b) , (1.19)

con R7 la matriz transpuesta, mientras que A, y ¢, los estados de propagacién

del fotén y ALP, respectivamente. Los estados de propagacion

AP (Z) _ e—i(w—i—D)z (Ap (O)) (1 20)
bp (2) %5 (0)

con D la matriz de los autovalores de M, dada por

T B
D= = 0 _ (0 (1.21)
= . s | < oo ] -

Imponiendo como condicion inicial (A;(0) = 1, ¢(0) = 0) y usando (1.19), (1.21)
en (1.20), finalmente encontramos las amplitudes para los campos a una distancia

z

A(z) = e ™% (cos®e M7 +sin® e 7)), (1.22)

o(z) = e ™“? cosfsin 6 (e”“*z — ef’“‘z) - (1.23)

Estas amplitudes (1.22) y (1.23) son vistas como una funcién de onda, por lo que

la probabilidad de que un fotdn oscile en un ALP esta dada por

Prso = |6(2)" Ay (0)]* = sin® 20 sin® (A+ 5 A- z) . (1.24)
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1.1.2. Mezcla de fotones-Hidden Photons

De forma similar se puede tratar un modelo con fotones y HPs, el cual consiste,
tal como en el caso anterior, en un laser que actua como fuente coherente de
fotones sobre una direccidn z, recordando que no es necesaria la inclusién de un
campo magnético en este tipo de particulas. El Lagrangiano a considerar esta

dado por [51]

1 1 1 m?, cos®
L= —qu,,f“” — =X X" 4+ —sinx fux" + VTX

2 5 X, x", (1.25)

donde f,, es el tensor electromagnético, x,, es el simil para el HP y x,, es el campo
del HP. Notar que no se han incluido las mencionadas particulas Milli-Cargas
(1.8).

Un cambio de base elimina el Kinetic Mixing

X, = Xx,—sinya,, (1.26)

A, = a,cosy. (1.27)

Dado que x < 10~3, aproximaremos las funciones trigonométricas, generando un

nuevo Lagrangiano de la forma

1 1 m/2

L= =7 FuF" = 2Xu XM 4 =5 (X XE 4 20A" + CAAY) (1.28)

eliminando el Kinetic Mixing, pero generando un término de masa no-diagonal.
De aqui en adelante el tratamiento es similar al caso del ALP, excepto por
la presencia del campo magnético, ya que no es necesario para generar las
oscilaciones entre estas dos particulas.
Se pueden encontrar las ecuaciones de movimiento de (1.28) y escribirlas de

forma linearizadas, tal como en (1.16), obteniendo

2 2
, A
Wi, + - [ X A (1.29)

0\ y o1 X(2)
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diagonalizando nuevamente con la matriz de rotacion (1.18), encontramos que
el parametro y actia como angulo de rotacion; con lo cual la probabilidad de

oscilacion entre fotones y HPs es [29]

m?.
P, = 4sin® x cos® x sin? (ﬁz) : (1.30)

1.1.3. Efectos observables en experimentos de laboratorios

Estas particulas hipotéticas, ALPs y HPs, pueden ser buscadas en expe-
rimentos de laboratorios en los cuales se explotan los acoplos mencionados
anteriormente con fotones dados por las ecuaciones (1.9) y (1.25).

En este trabajo se consideraran dos experimentos en particular; los expe-
rimentos del tipo Polarizaciéon del Vacio con un Laser (PVLAS) y los tipo Luz
Atravesando una Pared (LSW).

Experimentos tipo PVLAS

Este experimento es importante cuando se tiene un ALP, debido a que éste se
acopla solamente a la componente paralela del campo A, con respecto al campo
magnético, generando una diferencia entre la amplitud y fase original del haz
de luz y la resultante [50], tal como se observa en (1.22). Esta diferencia puede
traducirse en una pequefia componente de elipticidad y de rotacidén del plano de
polarizacion, es decir: A| | =1 —¢ . — iy, .. Estas cantidades ¢ , y ¢, . definen

el angulo de elipticidad y el plano de rotacién, respectivamente

in2
¥ = o2 (p1- ), (1.31)
da = Si”;“" (e —€1), (1.32)

con «g el angulo de polarizacién inicial.
Un esquema sencillo para representar este tipo de experimentos es el mos-

trado en la Figura 1.2, de la cual se observa una onda inicial con una amplitud y
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angulo de polarizacién dado, que cambian al pasar por el campo magnético ex-
terno debido a las oscilaciones de la componente paralela del campo A, respecto

al campo magnético, con particulas ALPs.

Figura 1.2: Esquema de un experimento tipo PVLAS [49].

Para la mezcla foton-HP, no existe esta diferencia en el &ngulo de Elipticidad y
de polarizacion del plano de rotacién, debido a que tanto la componente paralela

y perpendicular del campo del fotén oscilan de la misma manera.

Experimentos tipo LSW

En este tipo de experimentos se tiene el esquema general mostrado en la
Figura 1.3. Se tienen tres regiones en el esquema, la primera de ellas () es antes
de la pared en donde se tiene una fuente de fotones. La segunda (Il) es una pared
que no permite que pase la luz. La tercera (lll) es posterior a la pared en donde

se tiene un detector que cuenta fotones.

Figura 1.3: Esquema de un experimento tipo LSW [29].
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La idea basica de este tipo de experimentos consiste en enviar fotones hacia
una pared, considerando que este fotén puede interactuar con una particula
WISP hipotética y con ello realizar una oscilacion. Debido a que esta particula
interactua muy débilmente con la materia puede atravesar la pared y luego oscilar
nuevamente en un foton.

En un caso mas especifico, por ejemplo, en la mezcla foton-ALP es necesario
un campo magnético externo en la regién | y lll para que sea posible la oscilacion
entre fotones y ALPs.

La deteccién de un foton en la region Il estd dada por una expresion de la
forma

N = F (cavidades, laser, tiempo) P2_,ysp. (1.33)

donde N es el numero de fotones que se esperan en la regién lll, el factor
F(cavidades, laser, tiempo) depende de las cavidades de resonancia utilizadas,
caracteristicas del laser y el tiempo de exposicién del experimento [29]. Se ob-
serva que el numero de fotones que se esperan observar luego de la pared es
proporcional a la probabilidad de oscilacién del foton en la particula hipotética a

considerar.

1.1.4. Particulas tipo-Axiéon y Hidden Photons como Materia

Oscura

Los Axiones y ALPs pueden ser CDM si cumplen ciertas caracteristicas,
como por ejemplo, ser producidas de forma no-térmica (para considerarse no-
relativistas) y que su abundancia de reliquia coincida con los valores medidos el
dia de hoy. El mecanismo para producirlos en el universo temprano como CDM se
denomina “Mecanismo de Desalinamiento”. Se vera una breve explicaciéon para
Axiones y luego se extrapolara a ALPs, una explicacion mas detallada puede

encontrarse en [52].
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Consideremos un modelo con un campo complejo ¢(x) [53], cuyo valor de
expectacion es
(¢) = v,e’™, (1.34)

donde el parametro 6 es el angulo de desalinamiento y esta relacionado con el

campo del Axion de la siguiente manera

o(x) = 25 (1.35)

Cuando lo temperatura es del orden del quiebre de la simetria quiral, los Axiones

adquieren masa y su potencial puede ser modelado segun

V(0) = m2(T)f2 (1 — cosh), (1.36)

a

y con ello puede calcularse la ecuacion para el campo

d?0 do
— +3H(t)— + m3(t)8 = :
i + 3H(t) ™ + mz(t)0 =0, (1.37)

la cual representa un oscilador arménico amortiguado. En este caso H(t) es el
denominado parametro de Hubble, el cual indica la tasa de expansion del universo;
en el Capitulo siguiente se hard un estudio mas acabado de este parametro.

A tiempos tempranos ¢ es aproximadamente constante y cuando T ~ Tpq,
donde Tpq €s la temperatura a la cual se rompe la simetria de Peccei-Quinn, el
término de masa para el Axibn comienza a volverse relevante y el parametro ¢
adquiere un valor arbitrario

6, = 2 (1.38)
fa

siendo las cantidades con sufijo 1 referidas al desalinamiento inicial. En este punto,
el Axién comienza a oscilar en torno a su minimo, siendo estas oscilaciones las
que generan una poblacién no-relativista de Axiones.

Como los Axiones estan desacoplados y son no-relativistas, su niumero de

particulas se mantiene conservado y podemos calcular su densidad de energia.
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Utilizando el teorema del Virial se obtiene la relacién entre la energia cinética y la

potencial, encontrando la energia a la cual se congelan los Axiones
1 2.2 2
P1= Efa m3(t1)07, (1.39)

la cual se puede relacionar con la energia hoy en dia y calcular la densidad de

Axiones como DM el dia de hoy

Q.h? ~ 0,71 x L% ﬁ2 (1.40)
e 1012GeV ) '
Realizando un procedimiento similar se puede encontrar la densidad de reliquia
para ALPs' [52]

) my\ 1 fs 2 01 2
0,4 ~ 016 (7)1 (m) (;) . (1.41)

En el caso del HP, se tienen varios mecanismos posibles para generar estas
particulas como DM. Sin embargo, a diferencia de los Axiones/ALPs los mecanis-
mos son mas complejos y extensos, por lo que se perderia la perspectiva de esta
tesis. De este modo no se dara mucho detalle al respecto de estos mecanismos,
sino que solo una idea basica de como funcionan.

Uno de éstos es la produccion de HP como DM a través de fluctuaciones
cuanticas del inflaton [54], en el cual la densidad de reliquia depende solo del
parametro de Hubble al momento de inflacion (H i) y la masa m., del HP.

Se tiene también produccion de HPs a través de Resonancia Paramétrica [55],
debido a un campo complejo, del tipo Higgs, en el HS. Este campo le da masa
a este vector U(1) y al comenzar a oscilar en su minimo genera una produccién
de estas particulas de forma no-perturbativas debido a la inestabilidad de la
Resonancia Paramétrica.

El ultimo mecanismo que mencionaremos es, de hecho, uno que involucra las

dos particulas WISP mencionadas. Basicamente en este mecanismo los ALPs

"Recordar que en este caso las cantidades ¢ representan a los ALPs.
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comienzan a oscilar de forma coherente entregando su densidad de energia a los
HP a través de una inestabilidad taquidnica. Si se quiere que la DM esté constituida
solamente por HPs, se necesita de un mecanismo que haga “desaparecer” a los
ALPs en el universo, siendo la forma mas natural incluir un nuevo acoplo para el

ALP que permita decaimientos en el sector visible [56].
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Capitulo 2

Cosmologia Estandar

A grandes escalas el universo es considerado homogéneo e isétropo; com-
prender su historia implica entender como y qué variable definen la expansion del
mismo, para ello se define el factor de escala a, cuya dependencia del tiempo t
indica como evoluciona el universo. La relatividad general prescribe la forma para

calcular a(t) en términos de la densidad de energia en el universo.

2.1. Ecuaciones de Friedmann

Antes de relacionar las cantidades mencionadas anteriormente, se define el

parametro de Hubble H como [57]
H=2, (2.1)
a

donde a representa la derivada temporal del factor de escala. Este parametro de
Hubble H indica qué tan rapido cambia el factor de escala.
Al resolver las ecuaciones de relatividad general para un universo homogéneo

e isétropo, en una métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW), se obtienen
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las ecuaciones de Friedmann

d
d—f+3(p+p)H _ (2.2)

8 K
M, &
donde p es la suma de las densidades de energia presentes en el universo, p es

H* =

(2.3)

la presion de los fluidos, M, es la masa de Planck y « es la curvatura.

De (2.2) se obtiene la evolucidén de la densidad de energia en términos del
factor de escala, e introduciendo esto en (2.3) se obtiene finalmente la evolucion
del factor de escala en funcion del tiempo cdésmico: a(t). Se considerara, de a
cuerdo a las mediciones, un universo plano (x = 0) [1].

Adicional a estas dos ecuaciones se introduce una tercera, que es la ecuacioén

de estado que relaciona la presidon p con la densidad de energia p

p = p(p). (2.4)

Se usara una ecuacion de estado barotrépica para (2.4), es decir, que la presidén

es una funcién solo de la densidad, por lo tanto una ecuacién de estado valida es

w = p/p, (2.5)
con lo cual se puede re-escribir la ecuacion (2.2) como

%+3(w+l)H:O. (2.6)

Dependiendo del valor de w la densidad de energia correspondiente se comportara
de diferentes manera [57, 58]; asi si w = 0 (p = 0) significa que la densidad de

energia representa materia no-relativista (polvo) y se tiene
p o< a’, (2.7)
a o t?3 (2.8)
Paraw = 1/3 (p = p/3) se tiene materia relativista (radiacion), entonces
p o< a’ (2.9)

a x tY2 (2.10)
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Del mismo modo si w = —1 (p = —p) se tiene energia del vacio (constante

cosmoldgica), donde en este caso

p = p,=Ccte, (2.11)
a o et (2.12)

con H, = (8mp,/3M,)'/2.

2.2. Equilibrio termodinamico y entropia

La densidad de numero de particulas y la densidad de energia de un gas

de particulas diluido y débilmente interactuante estan dadas por su funcién de

distribucion [58, 59]
n o= (zi)s / £(5)dp. (2.13)
0 = oy [ E@rpEs. (2.14)

con g los grados de libertad interno de las particulas, £2 = |p|> + m? la energia de

las particulas y f(p) la distribucién de Fermi-Dirac/Bose-Einstein

. 1

f(p) = E—/T 11’ (2.15)
S 1

f(p) - e(E—#)/T— 1, (216)

respectivamente. Aqui 1. es el potencial quimico de las particulas involucradas; en
caso de que las especies estén en equilibrio este potencial cumple que > u; =
> ug, donde u, ¢ representa el potencial quimico de las particulas iniciales y
finales, respectivamente, en una interaccion dada.

Al reemplazar (2.15)-(2.16) en (2.13)-(2.14) se obtiene, en el limite relativista

%g T3 Bose-Einstein
n =9 33, 73 i-Dirac ' @17
30T Fermi-Dirac
) . .
g T* Bose-Einstein
P 307 Y - (2.18)
e T Fermi-Dirac
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donde ( es la funcion zeta de Riemann.
Mientras que para el limite no-relativista se tiene
3
T\?2
n = g (m_) e—(m—u)/T, (219)
27
p = mn, (2.20)
independiente de la estadistica inicial que posean las particulas.
Del mismo modo podemos expresar la densidad de energia de radiacion en el

universo, la cual se define como [60]

7.[.2

pr(T) = %g*(T) T, (2.21)

donde g,(T) son los grados de libertad efectivos relativistas definidos por

g(T)= > g(?)lé 3 g,-(?)4, (2.22)

i=bosones i=fermiones

y el factor 7/8 proviene de las particulas que poseen distribucion de Fermi-Dirac.
Para representar la entropia del universo es necesario utilizar las leyes de
la termodinamica, especificamente usando la segunda y primera ley podemos

encontrar

d [M] = dS =0, (2.23)

donde V = a3, es el volumen y la derivada anterior indica que la entropia se
conserva.

Con esto se definira la entropia por unidad de volumen co-mdévil o densidad
de entropia, s = S/ V. Debido a que la densidad de entropia est4 dominada por la
contribucidn de las particulas relativistas, esta densidad de entropia puede ser
escrita como

272

U 2.24
S= 458 (2.24)

en este caso g, son los grados de libertad efectivos relativistas que aportan a la

entropia, es decir

gs(T)= g;(;)3+g > g;<;)3, (2.25)

i=bosones i=fermiones
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donde contribuyen solo las particulas relativistas en equilibrio térmico.
La Figura 2.1 muestra la variacién entre g, y g.., producto del desacoplo de
los neutrinos del bafio térmico aun siendo relativistas.

La conservacioén de la entropia definida en (2.23) junto con (2.24) implica que

272
S — s | 3 = cte, 2.26
sa 45 & ( )

por lo tanto se tiene una expresién para la evolucién de la temperatura
_1 1
T x gs*a -, (2.27)

y si suponemos que los grados de libertad son constantes se tiene la ya conocida

expresion T oc a—! [58-60].

Gxs

~ 1021
9x

101 ]

Grados de liberta

10° — . — — .
102 100 1072 10~ 106

T [GeV]

Figura 2.1: Grados de libertad relativistas que aportan a la entropia y a

radiacién.

2.3. Big Bang Nucleosintesis

Durante los primeros instantes del universo, la temperatura era demasiado
alta para poder formar elementos, ya que el universo era una masa muy densa y
cualquier fotdn tenia la suficiente energia para “romper” los enlaces que pudiesen

formarse. A medida que la temperatura comienza a bajar, unos 3 minutos luego del
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Big Bang (T ~ O [MeV]), empieza la época denominada Big Bang Nucleosintesis
(BBN) hasta aproximadamente unos 25 minutos més tarde. En esta época se
produce la formacion de elementos primordiales ligeros como Deuterio (2H), Helio-
3 (3He), Helio-4 (*He) y Litio-7 ("Li) [61]. Esta es la época méas temprana que
se puede testear observacionalmente, las abundancias de estos elementos son
esenciales para restringir modelos cosmoldgicos y de fisica de particulas, ya que
las cantidades generadas son las necesarias para que el universo sea tal y como
hoy se conoce.

Mas alla de los elementos ligeros que se generan en BBN, una cantidad
importante a considerar es la tasa barién-foton [62]

M 1070, (2.28)

ny

’r]:

siendo n,, es la densidad de numero de bariones y n, la densidad de fotones. Esta
cantidad es importante, debido a que las formaciones de elementos depende de
este parametro 7.

Asi por ejemplo la tasa de Deuterio-protén es [58, 59, 63]

3/2
(”_D> . <l) &Bo/T. (2.29)
nP eq mP

con np la densidad de nimero de Deuterio, n, la densidad de numero de protén,
m, la masa del protony Bp = m, + m, — mp es la energia de enlace. El término
que no contiene la exponencial es demasiado pequeno debido al valor de 7,
por lo tanto la produccién de Deuterio se ve inhibida hasta que la temperatura
del universo sea lo suficientemente menor que la energia de enlace (Bp) para
compensar el 10-° proveniente de la tasa barién-fotén.

La importancia de BBN es su funcionalidad como test cosmoldgico debido
a la sensibilidad ante cambios en la historia del universo, como por ejemplo el
Freeze-out de los neutrones que depende de H o« /g.(T) (2.33), y por tanto la

tasa neutron/proton. Asi al incrementar los grados de libertad efectivos relativistas
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mediante cosmologias no-estandar, también incrementa la temperatura a la cual
los neutrinos se desacoplan del bafo térmico, la razén neutron-proton y finalmente

la abundancia de los elementos ligeros.

2.4. Materia oscura fria masiva en Cosmologia Es-
tandar

En esta seccidn se discutird el caso de DM compuesta por particulas masivas,
correspondiendo a las particulas tipo WIMP y FIMP.
Para parametrizar las densidades energéticas en el universo se introduce la

densidad de energia critica [60, 64]

3/\/IP 2
C = _H 1
p gr 0

donde H, es el parametro de Hubble evaluado al presente, por lo que p. representa

(2.30)

la densidad de energia total del universo en el tiempo actual.
Con esta notacion se pueden expresar las densidades relativas energéticas, por

lo que la densidad relativa de materia oscura estaria dada por

Qpy = 2™ (2.31)

Pc

es decir, la razén entre la densidad de energia de materia oscura y la densidad

critica. Notar que la suma de las densidades relativas presentes en el universo
deben sumar 1. En particular, al dia de hoy se tiene que Qiota; = Qmateria + Q20 = 1,
donde Qmateria = 2om + Q2sm (DM y particulas del SM) y Qpe es la densidad relativa
de energia oscura.

A las ecuaciones de Friedman (2.2), (2.3) y (2.4) se debe agregar una nueva
ecuacion que de cuenta de la evolucion de las particulas de DM en el bafio térmico
desde el universo temprano hasta ahora, la cual esta dada por la ecuacion de
Boltzmann [18]

dn,

s +3Hn, = —(ov) (ni — ngq) : (2.32)
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donde n, es la densidad de numero de la DM, ngq es la densidad de equilibrio y
(ov) es el promedio térmico de la seccion eficaz o con la velocidad v.
Se supone que el momento en el cual la DM se desacopla el universo esta

dominado por radiacion, por lo que reemplazando (2.21) en (2.3) se obtiene

8mpr  2T% [m3g(T)
H = = . 2.
\/ 3mM2 " 3Mm, 5 (2.33)

Usando (2.24) se define el “Yield”, o produccién, como

y = X, (2.34)

con la cual podemos re-escribir, en términos del Yield, la ecuacién (2.32). Asumi-
remos que no existen cambios en los grados de libertad, es decir dT /dt = —TH,
por lo que la ecuacién (2.32) puede expresarse como

dy (ov)s
dT ~ TH

(Y2-v2), (2.35)

con qu — neq/s.
Finalmente mediante el cambio de variable x = m, /T, se tiene

dy  (ov)s

dx Hx

(Y2=Y2), (2.36)

donde m, es la masa de la particula de DM. Este cambio de variable en x se debe
a que en el instante en que la masa de la particula iguala a la temperatura se
produce la fisica de interés [65].

Se puede realizar una serie de suposiciones para encontrar una soluciéon
aproximada de la ecuacion de Boltzmann (2.36) para particulas tipo WIMP.

Para tiempos muy posteriores al Freeze-out se supondra que Y >> Y, por lo
que de (2.36) se obtiene que

day = (ov)s

=Y (2.37)

reemplazando (2.24) y (2.33) en términos de x (recordar que se supone que los

grados de libertad se mantienen constante), (2.37) se convierte en una ecuacién
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diferencial de variables separables
dy _ (ov)mM,g.s [5mdx

Y2 o 15 g X2

Integrando desde el momento de Freeze-out (x,) hasta infinito y considerando

(2.38)

(ov) = cte, se tiene

1 1 (ov)myM,g.s [bm [ 1 1
— === V= — . 2.39
(Yoo on) 15 8« Xo Xfo ( 3 )

Por ultimo, usaremos que Yy, > Y., (ver Figura 2.2a) y x,, — oo por lo que se

tiene finalmente
15g1/2xfo
Yo = * , (2.40)
(5m)1/2 (ov) gusM,m,

donde Y, representa la reliquia de DM [58].

De manera general en caso que (ov) sea una funciéon de T, la ecuacion (2.40)

cambia por
15g. "
= 2.41
Y= B IO, @40
donde J(x) esta definido por [66]
J(x) = / (09 g (2.42)
X X

fo

Una manera de estimar si una particula sale del bafo térmico o no (Freeze-out)
es mediante la comparacion de la tasa de interaccion I' = (ov)neq y €l parametro
de Hubble H. Si se tiene que I' > H, significa que la tasa de interaccién de
las particulas es mayor que la tasa de expansién del universo, por lo que las
interacciones entre las particulas aun es efectiva y se mantienen en equilibrio con
el bano térmico. Caso contrario si I < H, implica que la tasa de interaccion es
menor que la tasa de expansién del universo y, por tanto, las particulas salen del
bafo térmico, es decir, realizan Freeze-out [67].

De este modo, una manera de encontrar el momento aproximado en el cual la
particula sale del bafio térmico (xz), sefialado en la Figura 2.2a, es utilizando el
criterio anterior

H(xi0) = T (xt0) = (V) Neg(xt0), (2.43)
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Figura 2.2: Solucién numérica ecuacion de Boltzmann (2.32). Con (a) Freeze-

outy (b) Freeze-in.

donde la expresién para la densidad de equilibrio esta dada por (2.19), pero para
el caso de DM consideraremos que tanto la particula como antiparticula tienen la
misma distribucion, es decir: nyq = fieq, POr l0 que el potencial quimico es ;. = 0.

Escribiendo entonces la densidad de equilibrio en términos de la variable x, se
tiene

3/2 3
_ mX T me/T g mX —Xfo
Neq —g< o ) e \/_3Xf3/2e , (2.44)
[o]

y usando (2.33) en términos de x, se puede encontrar una expresion para el punto
de Freeze-out en (2.43) dado por

3 5
Xt = In {5 (ov) g my Myx/?, | 5} , (2.45)

donde se tiene una ecuacioén trascendental. Tipicamente para WIMPs el valor
para el punto de Freeze-out esta entre 10 y 20 [58].

Por otro lado si se consideran particulas tipo FIMP, la ecuacién (2.32) sigue
siendo valida, pero en este caso debido a la poca cantidad de particulas en el

barfio térmico en el universo temprano Y < Ygq [24], entonces

d
;X+3an (ov) n, (2.46)
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y por tanto realizando los mismos cambios de variables anterior se puede expresar

(2.46) como una ecuacion diferencial de variables separables

dY =

(ov)s
e Y&, dx. (2.47)

Integrando desde 0 a co

v, = 138 (;‘2/ A Mg’ ,/SW/ e Pdx, (2.48)
g*s

donde la integral tiene un valor numérico de 2, por lo que la densidad de reliquia

2
y. — 405 (ov) my M, g /5_7rv (2.49)
256g,s T’ -

a diferencia del Yield obtenido en un Freeze-out (2.40), en el Freeze-in (2.49)

final es

depende directamente de la seccidn eficaz de las interacciones. Otra diferencia
sustancial es en el momento de produccion donde en este caso se da para un
x ~ 5. Numéricamente la solucién para una particula tipo FIMP es la mostrada en
la Figura 2.2b.
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Capitulo 3

Dos particulas en el Sector Oculto y

su oscilacion con fotones

3.1. Introduccion

Tal como hemos mencionado, la manera mas sencilla de introducir fisica mas
alla del SM, es incluir nuevas particulas que participen en observables fisicos,
como por ejemplo el caso de la DM. A pesar del éxito del SM y del modelo ACDM,
aun existen problemas que estos dos modelos no pueden resolver, es por esto la
importancia de tener nueva fisica.

La busqueda de estas particulas (ALPs y HPs) es hasta ahora bastante intensa,
especialmente debido a que ellas pueden ser DM [52, 54, 68—70], donde ambas
particulas, como se mostré en la Seccion 1.1 del Capitulo 1, tienen oscilaciones
con fotones.

Se han realizado esfuerzos experimentales para testear las mezclas de fotones
con particulas vectoriales y escalares (ver Figura 1.1), por lo que pensar en tener
ambas particulas nuevas a la vez, u otro tipo de particulas hipotéticas, incluso
interactuando entre ellas, es un escenario posible [11-14]. Ya se ha recurrido

a modelos de este estilo, como por ejemplo en [71] en el cual consideran un
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HP acoplado al campo del ALP, ademas de un término de “Kinetic Mixing” cuyo
objetivo era encontrar una compatibilidad entre experimentos de polarizacién del
vacio (PVLAS) [72], el cual fue descartado el afo siguiente, y las restricciones
astrofisicas. Luego en [73], un modelo de ALPs y HPs fue usado para explicar
una linea espectral de 3.55 keV en algunos clusters de galaxias. Otros como en
[74, 75], donde el pseudo-escalar es el Axion de QCD acoplado al HP y éste ultimo
esta acoplado al SM a través del término de Kinetic Mixing. Ademas, modelos
en los cuales se tiene un campo de Axion que al comenzar a oscilar genera una
inestabilidad taquidnica que se ve reflejada en una produccion de HPs como
radiacion oscura [76] o como DM [56, 77].

Utilizaremos la construccion de [73], en donde el acoplo entre ALPs y fotones
es mediado por el HP. Modelo con el cual estudiaremos sus consecuencias

fenomenoldgicas, en el vacio, en experimentos de tipo PVLAS y LSW.

3.2. El modelo

Consideremos el siguiente Lagrangiano introducido en [73]

1 1 1 1 1
L=— me,f‘“’ - ZXM,,X/W + iama% + 5 sin xfux"" + Zggbxu,p"(’“’
m? m?, cos? Y
STy T X @3.1)

donde f,, es el tensor del campo asociado al fotén (a,), x,. es el simil para el
campo del HP (x,), los tildes representan los duales, ¢ es el campo del ALP, x
representa el acoplo entre el fotdén y el HP (Kinetic Mixing), g es la constante de
acoplo entre ALPs y el HP, m, es la masa del campo ALP y m., es la masa del HP.
La constante de acoplo entre el campo de ALPs y del HP tiene la siguiente forma
g x oy /(2rf,), donde o, es el andlogo de la constante de estructura fina, pero en
el HS y f, es la constante de decaimiento de los ALPs.

Notamos del Lagrangiano (3.1), que el campo del fotén solo esta acoplado de
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forma directa al campo del HP mediante el Kinetic Mixing. Al realizar un cambio
de base aparecera un acoplo también con las ALPs, realizando la siguiente

redefinicion de los campos:
X, = X,—sinxa, (3.2)
A, = a,cosy, (3.3)

con lo cual en esta nueva base, podemos re-escribir los campos en (3.1) dando

como resultado:

1 1 1 1 y
L= = JRuF"™ = 27X X" + 20,00"0 + 780X, X"

1 | . m3 1
+ 58 tan x¢ X, F" + 28 tan? XOF F" — 7¢¢2 + Emi, cos? y

x (X, X"+ 2tan x X, A" + tan® YA, A") . (3.4)
Notamos que en esta nueva base, eliminamos el término de Kinetic Mixing, pero
se genera un acoplo entre los ALPs y los fotones del SM, con constante de acoplo
g tan? y, ademas de una matriz de masa no-diagonal que genera la mezcla entre
fotones y HPs.

Trabajaremos entonces con este ultimo Lagrangiano, al cual le calcularemos

las ecuaciones de movimiento para los campos A, X y ¢:
—0,F" + gtan Xauqﬁ)?‘“’ + gtan? XGHW:_W = mi, (cosxsin X + sin? XA”) , (3.5)
-0, X" + g@ud))N(’“’ + gtan Xauqsﬁw = m, cos® x (X" + tan YA”), (3.6)

1 S 1 1 ~
0,0"p + méqﬁ = gZX/wX“” + g§ tan y <XW + 5 tan XF,W) Fr (3.7)

3.3. Probabilidades en vacio

Comenzaremos el analisis con el escenario mas sencillo, el cual es un haz de
fotones propagandose en el vacio. Siguiendo lo mostrado en [48], consideraremos
la configuracidbn mas simple que nos permita obtener expresiones manejables,

tanto para las probabilidades como para sus efectos épticos.

35



Consideraremos una fuente coherente de fotones con frecuencia w propa-
gandose en la direccién 2. Asumiendo que la extensién espacial del rayo de
fotones transversal a la direccion de propagacion es mucho mayor que la longi-
tud de onda, es posible considerarla como unidimensional. Adicionalmente se
asume la presencia de un campo magnético externo B = B,%, esto para tener
oscilacién entre las tres particulas. También se supondra que no existen fuentes
externas de los campos ocultos. Empezaremos por linealizar las ecuaciones de
movimiento, suponiendo que el campo electromagnético externo es mucho mas
fuerte que el campo del fotdn, es decir, |A| > |A| (para mas detalle ver Seccion
1.1 del Capitulo 1) y que los términos de la forma ¢|A|, |A[|X|, ¢|X| pueden ser
despreciados.

Con estas suposiciones se pueden re-escribir las ecuaciones (3.5), (3.6), (3.7)

como:
— (8? — 62) A— gtanzxét(jﬁé = mi, (sinzxz\ + cos x sinx)?) (3.8)
<83—62)¢+m$:gtanx&)?«é—l—gtanzxatzz\-é (3.9)
- <6f - 62) X — gtany 0,¢B = mi, cos® x ()? +tanxﬁ> . (3.10)

Tal como se mencion6 anteriormente, se tiene una fuente de fotones coheren-

tes, por lo que se puede utilizar la aproximacion de onda plana, es decir:

Az t) = e“*A(z) (3.11)
b (z,t) = e“'¢(z) (3.12)
X (z,t) = e“'X(2). (3.13)

Reemplazando (3.11)-(3.13) en (3.8)-(3.9), y utilizando la aproximacién (w? + 92) ~

2w (w — id,)", tenemos para las componentes perpendiculares al campo magnéti-

'valida si la variacion del campo externo es despreciable con respecto a la longitud de onda

del fotén
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m?, siny  siny cosy Al

w— i, — _o, (3.14)
2w \siny cosy  cos?y X

y para las componentes paralelas al campo B:

m2, sin y mZ.sin y cosy g Bw tan®x Al
) 1
w—i0, — w m2siny cosy ~ m’cos’x g Bw tany X | =0
g Bwtan’y  gBw tany m? o

(3.15)
Con la linealizacién obtenemos una ecuacion diferencial de primer orden del
tipo-Schrodinger, i0,1(z) = Hiy(z), donde ¢(z) = {A|(z), X|(z), #(z) }. Como se
esperaba la parte perpendicular de los fotones no interactia con los ALPs, por lo
que se tiene el modelo mostrado en (1.29). Como podemos ver también de (3.15),
ademas del usual acoplo entre ALPs y HP con los fotones, se tiene un término de
interaccion entre los ALPs y HP, acoplo que permite oscilaciones cuando se tiene
encendido el campo magnético.
Para resolver las tres amplitudes de los campos, notamos que es posible
diagonalizar el Hamiltoniano del sistema mediante una rotacion, en este caso

usando una matriz de rotacién de 3 x 3, tal que

Al Al
X | =R x| RTR =1, det(R)*=1. (3.16)
¢ ¢’

R corresponde a la matriz que diagonaliza al Hamiltoniano en la ecuacion (3.15),
RTHR = diag(wy, w», ws). Por lo tanto, los estados primados en la ecuacion anterior

son autoestados de (masa) propagacion, cuya relacion de dispersion esta dada

por
w o= w=k, (3.17)
W = w—Q-A (3.18)
Wy = w—QFA. (3.19)
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Donde las funciones Q2 y A estan definidas, respectivamente, por

m?, — m>
\/sin2 y+x2costy, x=-—L1—2  (3.20)
2gBw

2 2
., + my

Q= , =
4w 2 cos?

Una conveniente parametrizaciéon de la matriz R esta dada por dos angulos, 6 y y,

cosy cosflsiny —sinfsiny
R =] —sinxy cosflcosy —cosYysinf (3.21)
0 sin 6 cosf.
Donde,
sing— "X p_ <x v %) cos? . (3.22)
V2 +sin? x Bg

El estado A (y también A, , pero solo nos enfocaremos en la componente
paralela por ahora) es producido primero por la fuente de fotones, pero ya que
no es un autoestado de masa, oscilara en X o en ¢, los cuales tampoco son
autoestados de masa. Notar que los estados X y ¢ son estériles a la corriente de
materia.

Usando la ecuaciones (3.16) y (3.21) se tiene (omitiremos el sub-indice paralelo

por ahora)
A(z) = cosxA(z)+sinx®(z), (3.23)
X(z) = —sinxA(z)+cosx®(2), (3.24)
&(z) = sinfX'(z)+cosb ¢ (z) . (3.25)

Donde hemos tomado ®(z) = cos# X'(z) — sin 6 ¢/(z). Notemos que este estado
es ortogonal a ¢.

Los campos primados son autoestados de masa, por lo tanto su propagacion
puede ser encontrada con el operador evolucion Y'(z) = U(z)Y'(0).
En esta base, hay oscilaciones entre ®(z) y ¢(z), las cuales estan parametrizadas

y controladas por el angulo 6. Su evolucion puede ser obtenida desde la evolucion
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de X'y ¢/, los cuales tienen energia w, y ws, respectivamente.

o(2) _ cosf sind ' (z) | (3.26)
d(2) —sinf cosf ) \ X'(z)
Por otro lado, ¢ puede ser escrito como ® = cos x X + sin xA, por lo tanto el campo
de ALP oscila en esta combinacion lineal de fotones y HPs, y viceversa.
Es conveniente escribir la interacciéon de A y X en término del estado de
propagacion A’ y el estado ¢, aunque éste ultimo no sea un autoestado de masa,

tenemos

A(z) _ [ cosx sin x A(z) (3.27)
X(2) —siny cosy d(2) . '

En esta “base” las oscilaciones entre A y X estan controladas por el angulo y.
Es sencillo desde aca encontrar las amplitudes de los campos a una distancia
z desde el origen, considerando como condicion inicial A;(0) = 1, X;(0) = 04(0),

obteniendo

Ai(z) = cos?x +sin?y (e A7 cos? § + e in? ) | (3.28)
Xj(z) = sinycosx (—1+ e/ (HR)Z 052 ) 4 /(9R)Z gjy2 9),
¢(z) = —isiny sin20 sin(Az).
Donde hemos despreciado una fase comuin e~“# en las tres amplitudes.
Con esto podemos encontrar las probabilidades de oscilacién a una distancia

z desde la fuente. La probabilidad de encontrar un fotén a una distancia z, ya sea

oscilando en ALP, HP o manteniéndose como fotdn, es respectivamente

01 +9 61— 6
P’y”av"' =4 cos® xsin’ x <C05285in2 < 1; 2) + sin? § sin2 < 1 - 2>

— cos? #'sin’ § sin? 51) , (3.29)

P,_s =4sin? y cos® #sin @ sin’ d; . (3.30)
Y9
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y Py (2)=1- PW_W‘/‘ — P,—e- EN (3.29) y (3.30) se ha definido
0 = Az, 0 =Qz. (3.31)

Para la componente perpendicular se tiene la expresién mostrada en la sub-

Seccion 1.1.2 del Capitulo 1, es decir

.2 2. cin mi,z 2
P, —+ = 4sin®xcos” xsin 2 | (3.32)

Es importante notar que en este modelo, suponemos que cualquier tipo de
campo oculto es cero o despreciable, se produce un desacoplo del ALP (tanto
del HP como del fotén) en dos escenarios diferentes: cuando ¢ = {0,nrn} y
6 = (2n+ 1)7/2, n € Z. El primero corresponde a g x B — 0y m, > my.
El segundo ocurre cuando g x B — 0, pero m, > m.,. Esto puede ser visto
explicitamente en las ecuaciones (3.25) y desde la definicién del angulo ¢ en
(3.22).

3.3.1. Efectos de rotacion y elipticidad

Como mostramos en la sub-Seccion 1.1.1 del Capitulo 1, debido a la accidn
del campo magnético la amplitud total del campo del fotdn difiere de la original
debido a que la componente paralela cambia respecto a la perpendicular. Este
efecto es medido en experimentos dedicados a la birrefringencia magnética del
vacio como por ejemplo PVLAS [72] y BMV [78], donde se tienen restricciones
para la constante de acoplo ALP-fotén y la masa del escalar. Como menciona-
mos anteriormente, en el escenario fotdn-HP no existe tal efecto, ya que ambas
componentes del fotdn cambian de la misma manera.

Recordemos que ya mostramos las ecuaciones de elipticidad y rotacion en

(1.31) y (1.32), respectivamente.
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Luego de manipular un poco la expresion para A;(z) dada en (3.28), encontramos

@ = sinx [sindycosd; + cos20sin §; cos ] , (3.33)

g = sin? y [1 — cos 0, cos d; + cos 26 sin &, sin 1] . (3.34)

Mientras que resolviendo (3.14), encontramos

m?,z
0, = sin®ysin 2Zu , (3.35)
m?,z
€, = 2sin®ysin? ( 41} ) . (3.36)

3.3.2. Casos limites para la probabilidad de oscilacién y reso-

nancias

Es util analizar el comportamiento del angulo de mezcla 6, mediante el calculo
de tan 26. Desde la definicion de (3.22), tenemos cos§ = F/+/ F2 + sin? y, enton-

ces
2F sin x

F2 —sin®y

Teniendo en cuenta la expresién de F, ec. (3.22), podemos reconocer tres regi-

tan20 = (3.37)

menes

() |x] < siny < 1,
(1) siny < |x| < 1,
() siny < 1< [x].
Régimen de mezcla fuerte o resonancia (I):
En este limite, ]m%, — m5)|/2g3w < x < 1, por lo tanto este régimen corresponde

a masas muy pequenas de los WISPs respecto a gB, o el caso de masas cerca-

namente degeneradas m,, ~ m, (este uUltimo caso lo analizaremos de manera
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independiente). En este régimen encontramos las siguientes aproximaciones

B 2
A~ (1+25),  Fax+y (3.38)
2 2x?
con lo cual, en el limite x < sin y < 1 el angulo # queda determinado por
2xgB
tan20 ~ X — % > 1. (3.39)
X m,Y/ - m¢

Por lo tanto la mezcla entre ¢ y la combinacion lineal cos y X + sin y A es maximi-
zada. Para el angulo  — 7/4 tenemos

~ o ¢
R T (3.40)

donde hemos considerado que m,, > m,. Para el caso contrario en que x < 0, es
decir m,, < my, tenemos § — —7 /4 — |x|/2x.
Claramente, si las masas son muy pequenas respecto gB, entonces 6; > 4, para

este régimen. Asi las probabilidades en este caso estan dadas por

2
2 2
2. 28BXxZ my — My
Pyo(2) & x7sin®(>——) |1 - (W) ' (3.41)
2 2
2. 4,8Bxz m, —m ., gBxz
PV\WVﬁ(Z) ~~ 4x° sin’( 2 )+ X 2B sin”( 5 ). (3.42)

Una caracteristica notable de este modelo es que incluso si ambas particulas
WISPs no tienen masas, el fendmeno de oscilacion se mantiene?, como se ve en

la ecuacion anterior. Lo cual no sucede en modelos de HP-fotén.

Régimen de mezcla debil (11):
Este régimen se mantiene mientras gBy < |m?, — mj|/(2w) < gB. Para este
escenario los parametros relevantes de la ecuacién (3.20), estan dados por
Im, —mi|  x?gB

Aw N 4x| "

A~ (3.43)

2\x|+%‘, si x>0, [x] <1
F = : (3.44)
2

3 si x <0, |x]<1

2Sefalar que el campo magnético debe permanecer encendido.
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donde x < 0 corresponde a m,, < m, y x > 0 al caso m,, 2 my and x < 0.

~ ~

Primero analizaremos el caso x > 0, donde el angulo de oscilacién en este caso,

0,,, esta dado por

= ~ <1 (3.45)

tanQQWzi+(’)<X =
[x] |m3, — m3)

3 2gBuwy
|x[?

0 gBwx
" m = mi]
04 ]

(3.46)
En este régimen la conversion en ALPs esta suprimida con respecto a la del HP y
la forma de la probabilidad en este caso es la misma que en el modelo ALP-fotdn,
pero suprimida por 262

X*(gBL)* FO)PE,  F6) = — sin(s),  (3.47)
4 01

P, s = 4x°02 sin*(AL) =
donde la funcion F(d;) es el factor de forma, el cual puede ser maximizado a
F(01) — 1, para d; < 1.

La probabilidad de conversién al HP en este régimen esta dada por

01+ 0 62
! 5 2y — > (cos(d, — 01) — cos(d1 + 52))) — P,s. (3.48)

NINVESY % (sinz(

Siendo P, la probabilidad obtenida en (3.47).

Para la jerarquia inversa, x < 0, el angulo de oscilacion es

3
tan 20, ~ _ﬁ o) (ﬁ(‘?) , (3.49)
X
b = 5 = (3.50)

Para esta jerarquia la probabilidad de oscilacion ALP-foton es la misma encontrada

en (3.47), mientras que para HP-fotén es

0y — 0 0,
- > 5) + > (cos(dz — 1) — cos(dy + 52))) — P, (3.51)

P,y = 4x° (sin2(

Notemos que en este régimen para x < 0, tenemos (d; + ;) ~ miL/(2w) y
(02 — 1) ~ mZ2,L/(2w). Por lo tanto la frecuencia de oscilacién principal es mas

pequefa que en la jerarquia contraria.
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Régimen de mezcla muy débil (1ll):
Este régimen se mantiene para \m§ — mi\/2g8w > 1y y < 1. Como en el caso

anterior encontramos los mismos valores limites para A y F, por tanto se tiene

m2 = m N

A=~ Q, (3.52)
4w
_gBux_ si my > m,
B~ ™ ! . (3.53)
/2, si my < m

Entonces para una mezcla muy débil |x| > 1, hay un total desacoplo del ALP con
las otras particulas. Debido a que el acoplo entre los HP y fotones sigue siendo
mediado por y, mientras que para los ALPs el angulo # cada vez es mas pequeno

en este régimen.

Caso especial de (l), masas degeneradas: m,, ~ m,
En el caso de masas degeneradas, estamos en completa resonancia, es decir, el
angulo de mezcla es ¢ = 7 /4. Ademas x = 0, independientemente de la escala de
masas y de gB. Definiremos m = m, ~ m,, con lo cual A = gBx /2y Q = m?/2w.
En este escenario se identifican dos casos: cuando Q2 < A (4; > d,), 0 equiva-
lentemente g’;% < x, al cual denominaremos campo fuerte. Donde se tienen las
mismas probabilidades que en (l), pero independientes de la masa.

El segundo caso es cuando A < Q (4, > 41), 0 equivalentemente g’g% > X,
denominado campo débil. Donde P,_; es la misma encontrada en (3.41) y para la

probabilidad entre fotones y HP se tiene

Py = X (2 — cos(8, — 01) — cos(dy + &) — sin? 51) (3.54)
~ X <4sin2 (%) — sin® 51) . (3.55)

3.4. Analisis de efectos observables

En esta seccidn analizaremos efectos observables de este modelo, en particu-

lar el &ngulo de elipticidad y la probabilidad de oscilacidn mediante experimentos

44



del tipo LSW. Para el angulo de elipticidad se explicaran los efectos encontrados
de manera superficial, para mas detalles ver [32], debido a que la mayor restriccion
proviene de experimentos tipo LSW. El angulo de rotacion descrito en (1.32) no
sera estudiado debido a que los efectos de esta cantidad pueden asociarse con
la probabilidad de oscilacién, por lo cual éstos seran cubiertos en la seccion de
LSW.

3.4.1. Angulo de elipticidad en experimentos de birrefringen-

cia del vacio

Como hemos mencionado, el haz de fotones entra en la regién con campo
magnético sus componentes evolucionan diferente, lo cual se traduce en angulo
de elipticidad. En la Figura 3.1 se observa la comparacién entre modelos ALP-
foton (lineas naranjo oscuro punteadas), nuestro modelo propuesto (linea azul)
y la medicion experimental de la elipticidad para PVLAS [30], con valor |{ey| =
9 x 10~ (linea roja punteada). En la gréfica, la nomenclatura es f; — g4, = 10~

GeVlyg —g=10"eV

1073
10—5 L
10—7 L
= 1079
10—11 L
10713} #"
\II{' //,
10713 o~ ‘ ‘
1078 1076 104 1072

mg [QV]

Figura 3.1: Comparacién entre modelos ALP-foton con nuestro modelo pro-
puesto para m,, = 107°eV, B =26T, x = 1072, w = 1 eV,
L=1m
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Como se puede observar, existe un espacio de parametros en el cual ambos
modelos son bastante similares, en donde uno podria hacer la identificacion
g4~ — &X3, CON g, la constante de acoplo en modelos ALP-fotdn. Sin embargo,
observamos una nueva zona en la cual nuestro modelo puede excluir un espacio
de parametros diferente al de los modelos ALP-fotén, ademas de una regién de
saturacién en la elipticidad luego de un cierto valor para la constante de acoplo g.

Las principales novedades de este modelo provienen del régimen de mezcla
fuerte como se muestra en la Figura 3.2a, donde se observa una exclusién para
la zona izquierda del grafico, a diferencia de los modelos ALP-fotén en donde sélo
se tiene una exclusion en forma de “V” como la mostrada en la Figura 3.2b. Para

esta region izquierda se tiene una estimacién de

25T 1072 1m
B x L

Otra caracteristica de nuestro modelo es la aparicién de “gaps” como se observa

g <107 7eV! ( (3.56)

en la Figura 3.2. Esto representa zonas en el espacio de parametros que no
pueden ser restringidas, dadas por

_ Amn 25T 1072 1m
- Byl’ B x L

Estos espacios sin restringir producidos por los “gaps” pueden llenarse al modificar

g = g:5,1><n><107eV_1< ) neZ.  (3.57)

la configuracion experimental.
En la Figura 3.3 mostramos los comportamientos de la Elipticidad para diferen-

tes pares de valores (m., x).

3.4.2. Experimentos tipo LSW

Otro experimento interesante de revisar es el de Light Shinning through the
Wall (LSW). El cual esta dividido en dos regiones y una pared que separa dichas
regiones. La regién (l) posee una longitud L, un laser que ilumina la pared y un
campo magnético homogéneo. Para la region (Il) la configuracion es idéntica, pero

tenemos un detector de fotones.

46



glev]

1 (my [eV] X)
=(1075,107)

_— | | : 10—6 ,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,, [ A o
107 10 10 10* 1072 1074 1073 1072 107!
m g[eV] m g[eV]

(a) (b)

Figura 3.2: Ejemplos de Elipticidad tomando ) = 9 x 10! como se sefala
en [ref 22 paper1], con una configuracion experimental B = 2,5 T,

L=1myw=1eV.

T> 10_6 T s N 1V T H H
—
L ol My VLX)  (my [V x)
o0 107° — (107,10 © = (1075,1072)
© = (1075,1072) = (107,107 ‘ : ‘ ' :
10710k = (07.107) L= (105,107 | T etz
= (107,107 =010 | N -
0-'2 0 . 6 10— 4 q0- 2 10 0 ¢ o :"'6' """""" :"4 """"""" 2
10™ 10~ 10~ 10~ 10~ 10~ 10~ 107 107 10~

m g[eV] m gleV]

Figura 3.3: Comportamiento de la Elipticidad para diferentes pares de valores
(m4/, x), con una configuracion experimental B=25T, L =1my
w=1eV.

La idea base de este experimento consiste en que el laser en la region (I) envia
fotones hacia la pared, los cuales atraviesan el campo magnético homogéneo y,
en caso de que estas particulas hipotéticas existan, estos fotones pueden oscilar
en ALPs o HPs. Estas Gltimas al no interactuar con la pared pueden atravesarla y
luego en la region (Il) reconvertirse en un fotén para ser medido con el detector.

Estos experimentos estan actualmente bajo mejoras importantes, por ejemplo,
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los experimentos ALPS en DESY [79]. Entre las mejoras mas importante se en-
cuentran la longitud de la region del campo magnético usado, el uso de cavidades
de Fabry-Perot y detectores de fotones de conteo unico.

Como nuestro modelo presenta oscilaciones en las tres particulas involucradas
(foton-ALP-HP), podria ser que se perdiera sensibilidad en experimentos tipo
LSW, debido a que ahora también se tiene la posibilidad de oscilacion ALP-HP,
disminuyendo la probabilidad de encontrar un fotén en la region (II).

Para calcular esta probabilidad comenzaremos asumiendo que los fotones son
absorbidos por la pared, por lo que A(L + §L) = 0, donde JL es el grosor de la
pared y asumiremos que L > §L. Despreciando el ancho de la pared con respecto
a la longitud L, los estados de propagacion A’, X', ¢’ y el estado de interaccion o,

justo después de la pared, estan dados por

A(L+0L) = ¢(L)sinf+ d(L) cosb, (3.58)
¢'(L+0L) = ¢(L) cost — d(L) sind, (8.59)
®(L+0L) = X(L) cosx. (3.60)

Utilizando (3.26) y (3.27), podemos encontrar de forma sencilla la amplitud del
foton, ALP y HP a una distancia z = 2L. Sin embargo, este tipo de experimentos
mide la probabilidad de encontrar un fotén en la regién (ll), por lo que solo

escribiremos la amplitud de Ay, siendo

Aj(2L) = sin? x (cos? x (cos? 0 + sin? fe =210 — g=i(01+02) 2
I

+sin*fcos® 0 (—1 + e‘2i§1)2> . (3.61)

Donde hemos omitido una fase comun de e*(%1+%),
Para nuestra aproximacion de L despreciable, se puede chequear que P, ., =
[Py o(L) + PW_W‘/I(L)\Z, donde P, 4y Py estan dadas por (3.29) y (3.30) res-
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pectivamente, por lo que la expresién explicita es

61 — O 5§
Py =16sin* x (COS2X (sin295in2 ( ! 5 2) + cos? 0sin® ( 1J2r 2))

4 sin? x sin? @ cos? ) sin? 51)2 : (3.62)

y para la componente perpendicular se tiene P, _,y_,,, = PM_%(L){ donde

m2, L
P, vy, (L) = 16sin* x cos® x sin* ( 4Zu > : (3.63)

Entonces la probabilidad total incluye tanto la componente paralela como la

perpendicular, es decir

donde w es un peso que considera la polarizacién inicial de la onda.
Usaremos nuevamente los regimenes de mezcla discutidos anteriormente

para aproximar las expresiones y discutir la fisica detras de ellas.

Caso (I), |x| < siny:
Considerando las aproximaciones para el régimen de mezcla fuerte, la probabili-

dad puede aproximarse como

Py Wy 4x*(1 — cos d; cos 5p)?, (3.65)

encontrando que la probabilidad en este régimen es insensible ante la masa de
los WISPs tal como se muestra en la Figura 3.4, excepto cuando el angulo de
oscilaciéon 9, sale del rango de aproximacion de angulo pequefio. Esto ultimo
ocurre cuando |m?, + m3| > meV, la cual es una pequefia sub-region del espacio
de parametros.

De (3.65) se observa que la oscilacion puede estar suprimida si se cumple

cualquiera de las dos siguientes condiciones

hy=2nt y 6 ~2mn, mneZ, (3.66)
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(my [eV], x)
= (1076,1072)
= (1076,10%)
= (107,104
= (1076,107%)
=(1076,107%)

Figura 3.4: Exclusion para diferentes pares de valores (m., x), donde las
lineas punteadas de f; representan el paso entre un régimen y

otro. Por sobre es mezcla fuerte y por bajo débil.

h~C2n+Dr y H~=C2m+1r, mneZ. (3.67)

Para el caso de masas pequenas, \mi, + m§)| < meV, tenemos §, < 1y solo la
condicion (3.66) puede mantenerse, generando franjas delgadas de insensibilidad
en

4mn
gX = BL neZ. (3.68)

Estas franjas corresponden a las mostradas en las Figuras 3.4 y 3.5, que pueden
ocurrir en regiones donde gy > 3 x 107 1%V,

Para masas mas grande |m?,+m7| ~ meV—10"2eV, pero ain en el caso de mezcla
fuerte, observamos de la Figura 3.4 franjas que van en “diagonal”, lo cual indica
que tanto (3.66) como (3.67) se cumplen. Cabe sefalar que las lineas punteadas
f; corresponden a |x| = x = 10', es decir, £, corresponde a |x| = y = 1072. Estas
lineas representan el limite entre el cambio de mezcla fuerte a mezcla débil, por
sobre la linea se esta en el régimen de mezcla fuerte y por bajo la linea, los

regimenes de mezcla débil y muy débil.
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1071

E |
10_2§ (my [eV], g [eV1])

E ; = (102,101
10-3 ‘ d ~ (1072,1072)
i i i = (1072,1073)
_ = (1072,107%)
>< ]_O 4 T ] - (10—2110—5)
: : = (1072,1075)
107 - (102,107
] (1072,107%)
10—6 \) K - (B=0,any)

1077 10 10> 107* 103 1072 107!
m, [eV]

Figura 3.5: Exclusion para diferentes pares de valores de (my, g). Incluyendo

el caso para B = 0 representado por la zona gris.

Tal como se mencioné antes, estas franjas pueden ser eliminadas al variar el

arreglo experimental, como por ejemplo cambiar las longitudes del experimento.

Casos (I) y (), sin xy < |x|:
Las expresiones encontradas en esta seccion aplican para los regimenes débil y
muy débil. Asi la aproximacion para la probabilidad esta dada por

2
m’Y

/

+ 0(x%/x?). (3.69)

Py oWy & 16" sin*

Se observa que la probabilidad depende mayoritariamente de la masa del HP,
puesto que es el término de orden menor. Sin embargo, cuando se tiene mﬁ, L/dw ~

7n, el término dominante es suprimido y es necesario considerar el término de
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orden superior

mz, L

6 2
O(x°/x?) = 8isin 81 sin? < 47 ) (Fsin 6, +sin01x°) | (3.70)
w

x2

término que también depende de la masa de ¢, como se observa por bajo las
lineas f; en la Figura 3.4.

La Figura 3.5 muestra la oscilacién dada por (3.69), ya que cuando B = 0
(zona gris) no existe término subdominante (3.70) y por tanto se tiene oscilaciones
representadas por las lineas negras. Notar que para B = 0 todo el espacio
representado por la zona gris esta excluido para los valores de (m,, x) incluso
en nuestro modelo. Adicionalmente observamos que este modelo impone mas
restricciones, debido a la region para masas pequefias que es totalmente cubierta
gracias a las oscilaciones inducidas por el campo magnético.

En el caso de los ALPs se tiene un limite para la constante de acoplo del orden
de g ~ 107 eV~ cuando y = 10~L. Por lo tanto el acoplo efectivo a fotones que
puede ser probado, x2g es del orden de y%g < 107 GeV~! para la zona de masas
pequenas; que es bastante similar al modelo ALP-foton. Esto podria generarse

debido al efecto de resonancia que podria aparecer en dicha zona.

3.5. Conclusiones

Presentamos un analisis detallado de un modelo en el cual HPs y ALPs
estan acoplados y su mezcla con fotones, al estar en presencia de un campo
magnético. Encontramos un interesante escenario de mezcla de tres particulas,
con dos angulos de oscilacion, el usual y que parametriza la intensidad de acoplo
entre HP y fotones mediante el “Kinetic Mixing”, y un segundo angulo de mezcla
dado por (3.37) que controla las oscilaciones de ALPs con la combinacion lineal
cos xX| — sin YA|. Este angulo puede ser maximizado en presencia de un campo

magnético intenso, y por tanto también la probabilidad de conversién a fotdn.
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Encontramos ademas que incluso siendo particulas sin masas (0 masas
degeneradas), existe una probabilidad de oscilaciéon y de observar sus efectos.
Incluso se puede discriminar entre modelos de una sola particula WISP y nuestro
modelo. Esto debido a los “gaps” que aparecen en las mediciones y las lineas
“diagonal” mencionadas anteriormente y observadas en la Figura 3.4, ademas de
los efectos observados en la Elipticidad.

Otra caracteristica de nuestro modelo es que logramos recuperar el caso
HP-fotén al apagar el campo magnético, ya que el ALP se desacopla totalmente
de ambos. Sin embargo, pueden haber distintas propiedades en otro tipo de
experimentos, como por ejemplo ADMX [80] si uno o ambos son candidatos a
DM.
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Capitulo 4

Estableciendo Densidad de Reliquia
de Materia Oscura en una Era de

Decaimiento de Particulas

4.1. Introduccion

Tal como se menciond en la Seccién 2.4 del Capitulo 2, el mecanismo de
Freeze-out/Freeze-in estandar se basa en el hecho que las particulas de DM
salen del bafo térmico durante la época dominada por radiacion, es decir, cuando
la tasa de expansién del universo es H « T2. Sin embargo, este mecanismo
puede variar al realizar cambios tanto en el modelo de particulas como en el
modelo cosmoldgico, por ejemplo: supongamos que la DM se desacopla en algun
momento del universo en el cual la densidad de energia dominante es diferente a
radiacion, lo cual se traduce en una relacidn del parametro de Hubble-Temperatura
diferente al estandar.

Un caso “natural”, en muchas extensiones del Modelo Estandar, es el de una
temprana era de dominacion de materia, en donde H o T3/2 [81], 0 un escenario

en el cual se tiene decaimiento de particulas, lo que significa una inyeccién de
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entropia al bafio térmico y en este caso H o< T* [82-85].
Podemos entonces tener un universo dominado a tiempos temprano por un
campo ¢, con una ecuacion de estado general del tipo (2.5). Haremos una re-

definicion para w, en la cual
n+1

3 ’
donde n es un numero entero. Entonces la evolucidn de |la densidad de energia del

(4.1)

campo ¢ posee una ley de potencia arbitraria, de la forma py(t) = ps(t;)a“+".

La interpretacion de diferentes valores de w, y por consiguiente de n, tienen
relacién con diferentes tipos de modelos o restricciones; asi por ejemplo: w €
(—1,—-1/3), o equivalentemente n € (—4, —2), estan permitidos en modelos con un
periodo inflacionario de de Sitter y su transicion a radiacion [86]. Otro ejemplo es

el mostrado en [87], donde se considera un campo escalar real ¢ con un potencial

4 —2n
(4 + n)2t?
el cual es positivo para valores de w € (—1, 1), que corresponde a n € (—4, 2). Sin

V(p) = exp|(¢(t)) —p)Vn+4, (4.2)

embargo, para valores de w > 1, 0 equivalentemente n > 2, se tiene un potencial
negativo.

En [87, 88] se estudio las consecuencias para la DM, suponiendo que su
densidad de reliquia se establece en un periodo en donde el universo se expande
mas rapido que radiacion, es decir, H o T"/?>*2 con n > 0. Para este caso la
densidad de energia de ¢ eventualmente se vuelve despreciable debido al redshift
(expansion del universo). Dentro de estos valores permitidos de n esta el caso de
“Kination” (n = 2), en donde el universo estd dominado por la energia cinética de
un campo escalar ¢, como por ejemplo el inflatén [89-92].

Por otro lado si consideramos el caso en que n < 0, para poder recuperar los éxitos
de la cosmologia estandar, se debe requerir que este nuevo campo escalar ¢
decaiga. Esto debido a que sabemos que las predicciones de BBN son acertadas

y la inclusidén de este nuevo campo no debe modificar dichas predicciones, con lo
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cual a temperaturas del orden de T ~ 10MeV radiacién deberia ser la energia
dominante en el universo.

Por lo tanto nos enfocaremos en la inclusion de un nuevo campo ¢, el cual
puede ser un fermion o un bosoén, que domina tempranamente la energia del
universo y genera una tasa de expansion H oc T"/?*2, La principal caracteristica
de este estudio recae en que la reliquia de DM se establece mientras el universo
esta en un periodo de produccidn de particulas debido al decaimiento del campo
¢, es decir, H < T*. Producto de estos decaimientos la entropia no se conserva,
generando huellas en reliquia de DM, manifestandose de distinta manera si la
particula de materia oscura realiza Freeze-In o Freeze-out. La finalidad de este
trabajo es mostrar que una cosmologia no-estandar cambia la forma en la reliquia

de DM y por tanto puede evadir ciertas restricciones experimentales.

4.2. Ecuaciones de Boltzmann sin conservacion de
entropia

Como mencionamos anteriormente, una de las caracteristicas de la Cosmolo-
gia Estandar es la conservacion de entropia en el universo (2.26). En el caso que
se mostrara a continuacion, la entropia no esta conservada debido a la produccion
de particulas en el universo temprano.

Las expresiones que derivaremos a continuacion reproducen los casos mostrados
en [84] para n = —1 y en [93] para n = 2. Comenzaremos considerando las

siguientes ecuaciones de Boltzmann

po+ (4+n)Hpy = —Tops (4.3)
PR+ 4Hpr = Topy + 2(Ex)(nk — ngg)(ov) , (44)

b
nx + 3Hnx = m—¢r¢P¢ — (nk — ”gq)<0"> ' (4.5)
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donde ', y m, son la tasa de decaimiento al SM y la masa de la particula ¢.
Las variables con puntos indican una derivada respecto al tiempo, el factor b
parametriza el “Branching ratio” de ¢ a la DM, (ov) representa la seccién eficaz
de aniquilacion, neq es la densidad de numero en equilibrio usual y (E,) es el
promedio de energia esperado de cada estado de DM.

Por convencion se define el parametro ', en términos de la temperatura de

re-calentamiento Try después del decaimiento de ¢, como

4738, (Tru) Tiu
My =1/ 4.
¢ 45 Mp, ' (4.6)

generalmente esta convencion proviene de H (Tgn) = I, donde el parametro de

Hubble presenta solo la densidad de energia de radiacion.
Adicionalmente a las ecuaciones (4.3)-(4.5), se tiene la ecuacién para el parametro

de Hubble descrita por

H2 = T 4.7
3MI%I (p¢+pR+pX) ) ( )

donde se considera todas las densidades de energia presentes.
Podemos escribir todas las cantidades relevantes de manera adimensional

para resolver las ecuaciones de una manera mas sencilla. Para ello comenzamos

definiendo el factor de escala adimensional

a

A= = aTRH ) (48)

aj
donde a, es un valor inicial de referencia, escogido como a; = 1/ Tgu.
Del mismo modo siguiendo el andlisis mostrado en [84], podemos escribir de
manera adimensional los campos

p¢A4+n

= pyatt"Tgy =
TRn

57



Usando estas expresiones adimensional, el parametro de Hubble (4.7) se puede

expresar como

T3, 87r ., <EX>XA"+1

A modo de prueba, se puede elegir n = —1 obteniendo la misma expresion que
en [84].
Expresaremos también las ecuaciones (4.3)-(4.5) en término de las expresiones

adimensionales. Asi, sustituyendo en (4.3) se tiene

d d d ®
/ey S S— R 0 Ny S S S — 4.11
dA ((Aa/>4+"T£H)+( O ety e ayerg, 4T

Manipulando la expresion un poco mas y considerando (2.1), se obtiene
HA®' =T,0 , (4.12)

donde la variable primada representa una derivada con respecto a A. Usando

(4.10) y (4.6), tenemos finalmente

2 (T, ¢A1+n/2
¢ = — ”g( RH) . (4.13)
V@ + Ran 4 (B
De manera analoga, podemos expresar (4.4) y (4.5) como
R, _ 7T2g*(TRH) ¢A17"/2 i2<0’V><Ex>MP|An/2_1(X2 — Xe2q)
\/¢+ RAn + (Ex>XA"+1 87T \/q)_'_ RA" + (Ex>XA"+1
TrH
(4.14)
y
X' — 7T2g*( TRH) b CDTRHA_”/2 B 3 <0'V> Mp, TRHA"/272(X2 — X2 )
30 m L Eoxat\ 8r ., VXA
s Jo 4 Rav-4 EPET VO + RAn 4 Ex
(4.15)
respectivamente.
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4.3. Temperatura maxima de radiacion

Suponemos que la densidad de energia en el universo temprano esta domi-
nada por ¢, y mas aun, suponemos que la radiacion inicial del bario térmico es
despreciable. Lo cual implica que la densidad de energia inicial para el campo
¢ estéd dada por ps(a;) = (3/87)H? M3, donde H, = H(a,) es la tasa inicial de
expansion del universo. En este punto, todas las cantidades con sub-indice /,
estaran referidas al momento a = a,.

Asi, las condiciones iniciales en términos de las variables adimensional son

3

¢, = R =X = A = 1. 41
/ grTA. | =0, I (4.16)

Un caso en el cual estas condiciones iniciales pueden aparecer es, por ejemplo,
inmediatamente luego de inflacién tal como es el caso de n = 2 o “Kination”
[89-92].

En [84], los autores estudiaron la evolucion de la temperatura del bafno térmico
del SM, suponiendo que antes del decaimiento de ¢ la componente de radiacién
en el universo es despreciable.

Lo que se observo fue que durante el periodo dominado por materia, la temperatu-
ra aumenta debido al decaimiento de ¢ hasta un punto maximo Ty., en el cual el
parametro de Hubble sufre una transicién a H o T*. Enfridandose entonces hasta
T = Try donde H >~ Iy, lo cual indica que posterior a esto los decaimientos de ¢
se vuelven despreciables y el universo vuelve a estar dominado por radiacion, es
decir, H < T2.

Generalizaremos este andlisis para el caso en que el parametro de Hubble (4.7)
posee una potencia arbitraria en términos de la temperatura, debido a la ecuacién
de estado general de ¢ .

Bajo esta suposicién, podemos despreciar el segundo término en (4.14) y
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usando las condiciones iniciales (4.16) se tiene

2
R %qﬁpmn/z, (4.17)

e integrando obtenemos

”g*(TR“\/_(z n/2)(A2 "/?—1) para n<4
R = . (4.18)

7r2g*("'RH)\/_m( A) para n=4
Debido a que la temperatura es una medida de la densidad de energia de radiacién

(2.21), podemos encontrar una relacién entre Ty A

7°8(T) 14 Trn \
_ (TR 4.1
pe="E )y R( A) (4.19)

Sustituyendo (4.18) en (4.19), se puede obtener la evolucidn de la temperatura
(para n #£ 4)

_ _a-1/4
45 g*(TRH) 1/8 o \1/4 A-(2+n/2) _ A4
= — H, Mp T, . 4.20

(47T3 g2(T) (HiMe T 2—n/2 (4.20)

Observamos que (4.20) tiene un punto critico Au.x, €n donde la temperatura deja

de crecer y comienza a decrecer. Para |n| < 4

2/(n—4)
At — (”g“) . (4.21)

Recordemos que A, = 1 corresponde a T = Tgry y a > 1 implica que a > a.
Entonces para A > Au.. €l término A=* en (4.20) puede ser despreciado y
T o< A=(n/2+2) Notar que el valor de Au., €s sensible al exponente n de la tasa de
expansion del universo temprano.

Reemplazando (4.21) en (4.20) encontramos la temperatura maxima, dada por

. 1/4
45g,(Trer) \V/° 2 \Y*[/n+a\Tr  [nta\T
TMax = ( & ( RH))) (MPIHI TI%H)I/4 ( ) ( 8 ) - ( 3 ) .

47T3g3( TI\/Iax 4 —n
(4.22)
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Como referencia, para distintos valores de n se tiene aproximadamente

.

0,30 para n=-—1

Twax = (MpiHi T3)'* x ¢ 031 para n=-2 (4.23)

033 para n=-3

\

donde se tomd g.( Trn) =~ g.( Tmax) = 100. Por ejemplo, tomando algunos valores

como H, ~eVy Tgry ~ 1 TeV, se tiene que Tyax ~ 3 TeV para n ~ O(1).
Podemaos re-escribir la ecuacion (4.20) en términos de una funciéon normalizada

f(Amax) = 1 como sigue
T = Tuaxf(A) (4.24)

con

1/4

f(A) = K(T) [A7CT2) — A74] (4.25)

aem\E aem\ ]
n\ 4n n\ 4-n
< ! ) _( : ) ]  (428)

Del mismo modo, algunos valores de referencias para ~ son

( 1/20
( 8 ) para n=—1

33.55

1/4 1/12
K(T) ~ {%1 (;*—2) / para n=—2 . (4.27)

1/28
\ (17%6) para n= -3

Tal como se muestra en la Figura 4.1, se observa para diferentes valores de n
que desde A, comienza a aumentar la temperatura hasta un punto maximo Ty, Y
la tasa de expansién en este periodo es H < T"/?*2. Pasado el punto de Ty la

temperatura comienza a descender y el parametro de Hubble cambia a H o« T*.
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Figura 4.1: Evolucion de la Temperatura en funcién de A para diferentes

valores de n.

Recordar que en este caso suponemos que el campo ¢ domina la energia del
universo, y por tanto, esta solucion es valida solo hasta que la densidad de ¢ se
vuelve comparable con radiacion; a este momento lo denotaremos por A,.

Para el rango Av.x < A < Ay, el término de A=* en (4.20) puede despreciarse, es

decir,
T ~ k Ty A-CT/2/% (4.28)

en este periodo la densidad de energia del campo ¢ escala como p = &, T3,/ A*™"

y sigue dominando la densidad de energia en el universo. Con lo cual usando

(4.10) y (4.16) se tiene

8t &, T3 2
2 RH _ —(4+n)/2
f T 3Mp AT (H’A et ) ' (4.29)

mas aun, de (4.28) y (4.20) se puede encontrar el factor de escala en términos de

la temperatura, obteniendo

1/2
e (47r3(2 - n/2)2g3(T)) L _ (4.30)
45g,(Trn) HiMpi T3y

62



Finalmente usando (4.30) en (4.29) se tiene una expresion para H en Ayax <

A< A,
71_3g2(7') )1/2 T4
H=14—n x . 4.31
| | (45g*(TRH) Mei Téy *31)

Por lo que Aw.x indica el punto en el cual comienza la transicién hacia H oc T*.

4.4. Inicio de la dominacion de radiacion

Debido a los decaimientos de ¢, eventualmente radiacion se vuelve la compo-
nente dominante en el universo, lo cual es deseable para que las observaciones
de BBN no sufran ningun cambio.

La densidad de energia de ¢ esta dada por (4.13) y al usar las condiciones
iniciales mostradas en (4.16), obtenemos una ecuacién de variables separables
% _ _d4A 7r2g*3fOTRH)A1+n/2 . (4.32)

Evaluando esta integral desde A, = 1 encontramos

30 2+n/2

®; - AV e (Trr)/30 para n= —4

®; - exp |:_ m2gy(TRu) 1 (A2+n/2 i 1):| para n+#£ —4

® = (4.33)

Ya que la densidad de energia de ¢ cae rapidamente, mientras que radiacion
aumenta gradualmente, hasta que en A, ambas se vuelven iguales, es decir,
®(A,) ~ R(Ax). Pasado el punto de igualdad A,, en poco tiempo el universo
comienza a ser dominado por radiacion y por tanto el parametro de Hubble cambia
a H o« T2. Ademas la ecuacion encontrada para radiacion anteriormente (4.18) ya
no es valida para A 2 A, (al igual que la Figura 4.1) debido a que para el punto

de igualdad no es razonable despreciar la contribucién de R'. Para encontrar el

Esta aproximacion también es invélida si el valor de X crece mucho, pero ya que el crecimiento
de X depende del pardmetro b/ my, el cual es pequerio, sigue siendo despreciable para el célculo
de A,
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Figura 4.2: Solucion numérica para Ax y Tx en funcién de &, para distintos n
(Izquierda y Centro, respectivamente). Solucion numérica para T

en funcién de A (Derecha) para n= -2y —3.

punto de igualdad A, debemos resolver numéricamente las ecuaciones acopladas
(4.13) y (4.14) con las condiciones iniciales (4.16).

En la Figura 4.2 se observa los valores de A, encontrados numéricamente para
distintos n, en el cual se puede realizar un ajuste para encontrar la funcién A, (®,),
la cual tiene la forma A, = ¢,®™ donde ¢, y m, son las constantes del ajuste que
dependen del valor de n. Recordar que este punto A, indica el inicio en el cual
(4.18) y (4.33) no son validas. Ademas mediante (4.20) se puede encontrar T, al
reemplazar los valores de A, para un Try dado. Notar que en la Figura 4.2 central
se observa la diferencia entre Ty.. Y T, la cual indica la longitud de la transicién
desde H o T"/?*2 hacia H  T?. Finalmente la Figura 4.2 de la derecha muestra
la evolucidn de la temperatura para dos valores particulares de n, los cuales son
-2y 3.

4.5. Implicaciones en la Materia Oscura

En las secciones anteriores estudiamos el comportamiento de la temperatura

y de la tasa de expansion del universo para el caso en que el universo temprano
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estd dominado por un campo ¢ con una ecuacién de estado general. Conside-
raremos las implicaciones en la DM, en particular, como la densidad de reliquia
de DM depende del exponente n del parametro de Hubble H o« T"/?*2, siendo
el escenario de interés que la densidad de reliquia sea establecida antes de la
dominacién de radiacion.

En esta seccion estudiaremos:

4.5.1: Freeze-in: Produccion térmica sin alcanzar el equilibrio.

4.5.2: Freeze-out durante recalentamiento: Produccién térmica con equilibrio qui-

mico.

4.5.3: Produccién no-térmica.

4.5.1. Freeze-in

Primero supondremos que la DM es siempre no-relativista y no alcanza el
equilibrio quimico (X < Xq). Este caso de produccion de DM ha sido formulado
en [23] y desarrollado en [25, 94-98]. Para nuestro estudio consideramos que que
la evolucidon de X esta dada por (4.15), donde por el momento tomaremos el caso

b = 0, tenemos de forma aproximada

X = /81<UV>MP. Tru®, /2 A272X2 (4.34)
T
con Xgq la distribucion de equilibrio dada por

A My T\ 2
Xeq = a°nf = 738 (%) e (4.35)
RH

siendo g los grados de libertad internos de la DM.
Reemplazando (4.28) y (4.35) en (4.34) tenemos

203 .33 (4+n)/8
8 MX’% TMaxA(20+n)/8e_% ] (436)

X' =
G rwyr) T3,
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Podemos expresar la seccion eficaz en términos de ondas s y p, es decir, (ov) =
as/M% + a, T /M3, con lo cual integramos? la ecuacion (4.36), obteniendo

X — 2_(n+28)/(n+4) 2 (HRH TMax)(4n+40)/(n+4) r n -+ 28 n+4 4.37
T TThTa B e T )\t ) 490)
n+ T3H, T3, M2 n+

donde aqui I' es la funcidbn gamma. Suponiendo que la DM es no-relativista y que

no alcanza el equilibrio quimico para b ~ 0, entonces

px(Tru) = Mxnx(Trn) = MxXoo—— (4.38)

Expresando la densidad de radiacién (2.21) en términos de la temperatura de

recalentamiento, se tiene

Pr(TrH) = MT“ . (4.39)

y comparando las tasas de densidad de energia ahora (T,..) Y €n recalentamiento

(Tru) tenemos

Px( Thow) _ Tru px(Tr) _ Mx 30
)OR( Tnow) Tnow PR( TRH) Tnow A%H 71—Zg*( TRH)

Reemplazando (4.37) en (4.40) da como resultado
Px(Thow) 30 x 27 %% My g (KrH Tl\/lax)% (n+28> ( S )
I s + ———a,

pR( Tnow) B AgHWSg*(TRH) Tnow(n + 4) H, TF‘:’H M)% n+4 12
(4.41)

Usando la ecuacién (4.28) podemos obtener el valor de Ary Y expresar la abun-

X . (4.40)

dancia de reliquia de DM como

Qxh2 30 ><27n"+7+2‘?g2 (n—|—28> (HRHTMax)4 < n+4 )
s + ap |

QRh2 - 7r5(n+4)H, g*(TRH)Tnow n+4 T3EZIZ))M2,?_:4” 12
RH X

(4.42)
en términos de las densidades de energias relativas Qg x para radiacion y
DM. Notar que en el caso n = —1 y reemplazando la forma de Ty.x, obtene-

mos la misma expresion para el ‘Caso A’ de [84].

2En esta integral despreciamos la dependencia en la temperatura de «, asumiendo que
KR = /43( TRH)
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Figura 4.3: Regiones para Try-Mx donde Ayax < A < Ay, para n = —2

(Izquierda). Ejemplo para n = —2, H = 107* GeV y a5 = 10718,

la linea representa la densidad Qps observada (Derecha).

Adicionalmente, derivando la ecuacion (4.36) encontramos el punto maximo

de produccién de DM denotado por A,. Siendo para el caso de onda-s

_8 _8
A*:K20+ ”)"TM“] ~ () [o,s-_TRH (2“”” . (44

4—|—n 2MX 2Mx 4—|—n

donde en la expresion de la derecha usamos (4.16) y (4.23).

Para la densidad de reliquia encontrada en (4.42), es decir, mientras H oc T*,
un requisito es que Auax < A. < A,. Esto Ultimo es debido a que se quiere que la
maxima produccidén de DM se genere mientras ¢ decae a particulas del SM. En la
Figura 4.3 (Izquierda) se observa el espacio de pardmetros para el cual se cumple
la condicion impuesta a A,, notando que al aumentar el valor de ¢,, y por tanto
H,, se necesita una masa bastante pesada para la DM con el fin de reproducir el
valor de reliquia observado.

En la Figura (4.42) (Derecha) se muestra la region de parametros Ay., < A, <
A, junto con la curva para la cual la densidad de reliquia de DM observada es

reproducida (. = Q.us), para un ejemplo especifico tomando n= -2y H, = 10~*
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con acoplos a; = 107*® y o, = 0. Recordar que la constante de acoplo es muy
pequena debido a que estas particulas tipo FIMP, no entran en equilibrio térmico.
En la siguiente sub-seccion mostraremos la condicion para « bajo la cual X < Xq

a todo tiempo.

4.5.2. Freeze-out durante recalentamiento

Ahora analizaremos el caso en que la DM alcanza el equilibrio quimico y luego
realiza Freeze-out mientras H o« T*. Podemos encontrar el punto de freeze-out
como mostramos en (2.43), sustituyendo (4.35) en ny = X*9A—3T3,, y utilizando

la forma de H mostrada en (4.31), se tiene

3,2 1/2 4

g 3/2 (_MX> . <7T g*(-,_fo)) Tfo
ov)(Mx T; ex =14—n , 4.44
v 87r3< ) (Mx Tro) P Tto | | 45g,(Trh) Mp T2, ( )

donde Ty, es la temperatura de Freeze-out.
De la expresion anterior se encuentra una ecuacion trascendental para el punto

de Freeze-out, dado por

2 1/2
o — In ( 38 Mpi Tgugi(Trr) (asxfi/z n Oszfip)) | (4.45)
14 — n|\/5 - 8m3g,(TF) M3

Notar que, como es usual, la poca sensibilidad que tiene la funcion logaritmo ante

pequerios cambios de valores, implica que para un largo espacio de parametros
se tendra x, ~ O(10). Podemos comparar Ty, ~ Mx/O(10) con T,, para ello
observamos en la Figura central de (4.2) que T, ~ ((0)(100) — (0)(1000) GeV,
por lo tanto para Mx = 1 TeV se cumple que Ty, > T, y por tanto existe un
gran espacio de parametros en el cual el Freeze-out puede ocurrir antes de que
radiacién comience a dominar el universo, es decir, mientras H es descrito por
(4.31).

Similar a lo realizado en el caso anterior, para encontrar la densidad de reliquia
de DM actual debemos evolucionar su densidad hasta T,.w, para lo cual evolu-

cionaremos desde Ti, hasta Try y luego desde Tgry hasta T, entonces para la
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primera evolucion se tiene

ox(Trn) = @(TTF::)))_M ox{Te) = (é;((TTf:)))z (T )SPX(T“) - 49

donde se uso el factor de escala de FRW, pero escrito en su forma adimensional.

Para la segunda evolucién seguimos los mismos pasos utilizados en el caso
anterior, encontrando

by VS VETRA) TR 1 (4.47)
Qrh? 4y 8(Tio) ToowMxMp O‘SXf:l + O‘Pngs/‘r) | -

De esto podemos notar que la densidad de reliquia para una particula que realiza
Freeze-out es practicamente insensible al exponente de la tasa de expansion
antes de recalentamiento.

Para saber si la densidad de reliquia se genera mediante Freeze-out o Freeze-in
depende de si la DM entra o no en equilibrio quimico. Especificamente, para
X S Xeq(T.), donde T, es la temperatura a la cual domina la produccion de
DM dada por la ecuacion (4.48), la DM se mantendra fuera del equilibrio en todo
momento y por tanto su produccion sera via Freeze-in. Por lo tanto existe un valor
o™ en el cual se rompe la desigualdad X, < Xq(T-)-

De (4.28) y (4.43), podemos encontrar la expresion para T, en una onda-s

T. ~ My (8 i 2") . (4.48)

20+ n

Aplicando el criterio que para o = a“™® se cumple que X,, = Xq(T.), para una

onda-s se tiene

3(12—n) ne
et 2m3M3 (20 + n) 2+ (4 + n) 2 |4 —n| g(T.)
- 204n )
’ Vasgl (57 &0 Mpy Tan &(Trn)'/2

(4.49)

por lo que para o < o) la reliquia se establecera por Freeze-in, en caso contrario

sera por Freeze-out.
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4.5.3. Produccion no-térmica

Este escenario es importante cuando b % 0, en cual caso una significativa po-
blacién de DM (posiblemente dominante) puede producirse directamente mediante
decaimientos de ¢ [85].

El caso de produccion no-térmica sin alcanzar equilibrio quimico es descrito por

la ecuacién (4.15) al despreciar el término independiente de b

2 —n/2
x' — | ™&(Tre) b b TruA _ (4.50)

30 my \/q; + RA + (BT

Integrando para n # 2 desde A, hasta Ary Y aplicando las condiciones iniciales
(4.16), encontramos que la poblacion total de DM producto de los decaimientos
de ¢ es

2 78« Trn) HIM —n
XRH = X(TRH) ~ _n_n2 & éORH) _I,_Rle (AlRH /2 — 1) ) (451)

donde definimos n = b/m,, que parametriza la fraccién de decaimientos de ¢ en
X.

El caso para n = 2 es discutido en [93] y se obtiene Xry o In(Arn); pero en
nuestro analisis nos enfocaremos solo en (4.51).

Nuevamente utilizando (4.38) y (4.39), tenemos

0x,( Toow) N 15Mx H; Mpin) ( 50 1> TRn _ (4.52)
pR( Tnow) \/5(2 - n)7T3/2g*( \% TRH) TIgH Tnow " A%H

Utilizando (4.28) para reemplazar Agry, podemos escribir la reliquia de DM

42—n) 20
Qx 15Mx H;Mpin |i’fTMax‘| " ( TrH ) o
QR N \/5(2 — n)g*(\/ TRH)’/T3/2 TI%H Tnow TRH HTMax .

(4.53)

Notar una vez méas que (4.53) generaliza la expresidn encontrada en [85] para

n=1.
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Figura 4.4: Espacio de parametros que reproducen la densidad de Materia

Oscura para produccion no-térmica.

En este caso el requerimiento es Auax < Arn < Ay, donde Agy = A(Tru)- Desde
(4.6), (4.20) y (4.28) se tiene que Arp ~ (\/TsMpi/k Tmax) 8447 Ya que de estas
cantidades solo Agy depende de T, esto implica que la inecuacion para Agrn,
descrita anteriormente, no esta restringida. La Unica restriccion que podemos
imponer es la de BBN [59], que como hemos mencionados no queremos arruinar,
por lo que debemos tener al menos un rango de Tgy = 10 MeV.

En la Figura 4.4 mostramos ejemplos en los cuales se puede reproducir la
densidad de DM para el caso en que se tiene una produccién no-térmica sin
alcanzar el equilibrio quimico, para valores n = 0, 1, —1. En particular, destacamos
que los cambios en n tienen un impacto modesto en la temperatura necesaria
para reproducir la reliquia de DM, no obstante el pardmetro n entrega un gran
grado de libertad, lo cual implica impactos substancialmente grande en los valores
de Try Necesarios para reproducir la reliquia observado.

Notar que si la fraccion de decaimientos de ¢ (controlado por b) es lo suficien-
temente grande, la DM podria entrar en equilibrio y en tal caso la contribucién
de produccién no-térmica se reduce a la aniquilacion de DM. Este decaimiento

de ¢ puede mantener en equilibrio a la DM hasta pasado el punto T ~ Mx y por
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tanto solo podria hacer Freeze-out en la época en que T ~ Tgry (Momento en el
cual la produccion de particulas cesa). Como se argumenta en [85] en el caso 4,
esto lleva a un escalamiento en la densidad de radiacion debido a la diferencia
de entropias entre Try Yy el Freeze-out a Ty,. Especificamente, la reliquia de DM
sera Qx ~ (Tro/ Tru)Q2rp donde Qgp €es la reliquia esperada desde el Freeze-out

durante el dominio de radiacion.

4.6. Conclusiones

No se tiene ningun tipo de medicién en el universo temprano previo a la época
de BBN, por lo que si estuvo 0 no dominado por radiacion antes de éste periodo
es desconocido. En esta linea, existen muchos escenarios propuestos en los
cuales el universo temprano no estd dominado inmediatamente por radiacion, sino
que atraviesa por periodos con tasas de expansiones diferentes antes de llegar a
radiacion con la ya conocida forma H « T2. En este caso nos hemos enfocado en
el caso en que el universo esta dominado por algun estado ¢ que lleva a una tasa
de expansién de forma general H o< T"/?*2, pero debido al hecho que ¢ decae
ocurre una transicion a H « T*. Observando que la tasa de expansion inicial deja
huellas en la densidad de reliquia de DM establecida mientras H ~ T*, porque el
valor del exponente n cambia la evolucidn de la temperatura del bafo térmico del
SM.

Las posibilidades de que la DM se haya establecido durante periodos de
inyeccidn de entropia durante dominacion de materia ha sido estudiado en [84]
y [85]. Luego se estudio el caso de dominacion via “Kination” en [93]. En este
estudio se generaliz6 todos estos casos para diferentes épocas de dominacion,
resaltando ademas cédmo la eleccion de n se propaga en la cosmologia de una
era en la cual se tiene una inyeccion de entropia significativa debido al campo ¢ y

también en la densidad de reliquia de DM.
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Observamos que para el caso de Freeze-out durante recalentamiento, la
densidad de reliquia no es lo suficientemente sensible a la tasa de expansion
inicial; no asi en el caso de Freeze-in y produccion no-térmica, donde se tienen
aportes significativos debido a n.

La dependencia de la temperatura con la tasa de expansion inicial puede
impactar significativamente en la forma de la reliquia de DM, es por esto que
estas variantes cosmologicas se utilizan para ajustar la abundancia de Freeze-
out/Freeze-in o incluso para evadir ciertas restricciones experimentales, como
por ejemplo en [85, 91, 92, 99—110]. Siendo interesante identificar como estos
modelos de particulas especificos se modifican para un campo ¢ con una ecuacion
de estado general. Incluso puede llevarse mas alla y utilizar observaciones o
parametros cosmoldgicos para testear la dependencia de la temperatura con la
tasa de expansidn inicial, como por ejemplo en desviaciones del espectro de

potencias [111-113].
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Conclusiones generales

Extensiones al SM, como teoria de cuerdas, nos entrega un gran numero de
candidatos para solucionar problemas en el universo. En esta linea aparecen los
ALPs y los HPs, cuya motivacién proviene de teorias en mas dimensiones, pero
que pueden ser incluidas para llenar los “espacios” que nos deja la fisica conocida
al dia de hoy. Y esto ultimo solo mencionando algunas particulas del grupo WISP.

Bajo esta linea, hemos estudiado diferentes maneras de extender el Modelo
Estandar de fisica de particulas, cubriendo un gran espacio de parametro para
las hipotéticas particulas propuestas. Estas particulas como se mostrd pueden
solucionar diferentes problemas, no solo el problema de DM. Vimos que la inclu-
sién de nueva fisica a través de una nueva particula puede solucionar el problema
CP-fuerte en QCD, dando origen al Axion. Incluso solucionando el problema
CP-fuerte, el Axion es considerado un candidato a DM, por lo que observamos
que incluir nuevas particulas puede solucionar mas de un problema planteado en
el SMy en el modelo cosmolégico.

En esta direccion propusimos un modelo de oscilacién de tres particulas
(ALPs, HPs y fotones), donde observamos sus efectos medibles en experimentos
de laboratorio. Calculamos la Elipticidad y Rotacion de la onda de fotones al
atravesar un campo magnético y usando la medicion de PVLAS generamos una
zona de exclusion para dichas particulas, Figura 3.2 y 3.3, encontrando nuevas
caracteristicas como “gaps” en la zona de exclusion o nuevas regiones excluidas.

Del mismo modo encontramos las probabilidades de oscilacidén de estas particulas
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en una region en particular o en experimentos del tipo LSW, donde observamos
que sigue manteniendo una zona de mayor exclusién que los experimentos de
birrefringencia como PVLAS. Encontrando ademas, las mismas propiedades
anteriormente nombradas, como son los “gaps”, Figura 3.4 y 3.5.

Recalcando una caracteristica notable, que es la oscilacién incluso si las
particulas involucradas no poseen masa.

Por otro lado damos un salto en la escala de energias para proponer particulas
que pueden dar cuenta de la densidad de DM que se observa en el universo,
como son las particulas tipo WIMPs y FIMPs. Las primeras sumamente motivadas
por el denominado “Milagro WIMP”, pero que en el ultimo tiempo han perdido
fuerza debido al poco espacio de paradmetros que queda disponible para buscarlas.
Como una variante o alternativa a las WIMPs, nacen estas otras particulas tipo
FIMPs, cuya principal diferencia es que nunca estan en equilibrio y por tanto su
produccion se genera mediante aniquilaciones o decaimientos de otros campos.

Una manera de intentar modificar los resultados obtenidos para estos modelos
se ha dado en el ultimo tiempo, mediante la formulacion de una cosmologia no-
estandar. Para producir este tipo de modelos, se puede suponer que el universo
no esta dominado por radiacién al momento en que se establece la reliquia de
DM, sino que esta dominado por otro estado ¢, siendo esta la principal motivacién
para el segundo estudio mostrado.

Si la tasa de expansién del universo temprano posee una forma general
H « T"/?*2 el exponente n relacionado con la ecuacion de estado de ¢, deja una
huella importante en la reliquia de DM, tal como observamos en (4.42), (4.47) y
(4.53). Donde para el primer caso encontramos un punto de produccion maxima
de DM, observando que una Cosmologia no-Estandar puede proporcionar un
espacio de parametros en el cual se puede reproducir la cantidad de reliquia de
DM actual para dicha produccion maxima (Figura 4.3).

Asi mismo encontramos un espacio de parametros para una produccion no-
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térmica de DM mediante decaimientos del campo ¢ que puede dar cuenta de la
reliquia de DM observada actualmente, para diferentes Cosmologias no-Estandar
y diferentes tasas de decaimientos del campo ¢ (Figura 4.4).

El hecho de que la particula realice Freeze-out o Freeze-in, es netamente una
caracteristica de las interacciones que posea, tal como mostramos en (4.49), si
sus interacciones son lo suficientemente fuertes para provocar que la particula
entre en equilibrio quimico, entonces sufrird Freeze-out.

Cabe destacar que todas estas cantidades dependen del campo dominante
en el universo temprano, via el factor n en su ecuacién de estado.

Como se mencioné en un comienzo, de existir este nuevo sector de la fisica al
menos debe contener una nueva particula para proporcionar la reliquia de DM.
Ademas, estamos entrando en una era de precision en cosmologia, en la que
intentar explorar modelos mas complejos con mediciones y observaciones resulta
posible, y es probable que en los proximos anos el universo mismo sea uno de

los mejores laboratorios para testear fisica més alla del modelo estandar.

76



Referencias bibliograficas

[1] Planck Collaboration et al. Planck 2018 results. VI. Cosmological parameters.
arXiv:1807.06209 [astro-ph], July 2018. arXiv: 1807.06209.

[2] Paolo Salucci. The mass distribution in Spiral galaxies. Proc. IAU,
3(S244):53-62, June 2007. arXiv: 0707.4370.

[3] Paolo Salucci. Dark Matter in Galaxies: evidences and challenges. Found
Phys, 48(10):1517-1537, October 2018. arXiv: 1807.08541.

[4] G. Jungman, M. Kamionkowski, and K. Griest. Supersymmetric Dark Matter.
Physics Reports, 267(5-6):195-373, March 1996. arXiv: hep-ph/9506380.

[5] W. J. G. de Blok, Stacy S. McGaugh, Albert Bosma, and Vera C. Rubin. Mass
Density Profiles of LSB Galaxies. The Astrophysical Journal, 552(1):L23—
L26, May 2001. arXiv: astro-ph/0103102.

[6] Chiara Di Paolo and Paolo Salucci. The universal rotation curve of low
surface brightness galaxies IV: the interrelation between dark and luminous
matter. arXiv:1805.07165 [astro-ph], May 2018. arXiv: 1805.07165.

[7] Andrew Robertson, Richard Massey, and Vincent Eke. What does the Bullet
Cluster tell us about self-interacting dark matter? Mon. Not. R. Astron. Soc.,
465(1):569-587, February 2017. arXiv: 1605.04307.

77



[8]

[9]

[10]

[11]

[12]

[13]

[14]

[15]

[16]

D. Paraficz, J.-P. Kneib, J. Richard, A. Morandi, M. Limousin, E. Jullo, and

Johany Martinez. The Bullet cluster at its best: weighing stars, gas and dark

matter. A&A, 594:A121, October 2016. arXiv: 1209.0384.

Annika H. G. Peter. Dark Matter: A Brief Review. arXiv:1201.3942 [astro-ph],
January 2012. arXiv: 1201.3942.

Matts Roos. Dark Matter: The evidence from astronomy, astrophysics and
cosmology. arXiv:1001.0316 [astro-ph], January 2010. arXiv: 1001.0316.

Kathryn M. Zurek. Multi-component dark matter.  Phys. Rev. D,
79(11):115002, June 2009. arXiv: 0811.4429.

Daniel Feldman, Pran Nath, and Gregory Peim. Multicomponent dark matter
in supersymmetric hidden sector extensions. Phys. Rev. D, 81(9):095017,
May 2010. arXiv: 1004.0649.

Ageel Ahmed, Mateusz Duch, Bohdan Grzadkowski, and Michal Iglicki.
Multi-component dark matter: the vector and fermion case. Eur. Phys. J. C,
78(11):063504, November 2018. arXiv: 1710.01853.

Chao-Qiang Geng, Da Huang, and Lu Yin. Multicomponent dark matter in
the light of calet and dampe. arXiv: 1905.10136 [asto-ph:hep-ph], May 2019.
arXiv: 1905.10136.

Giorgio Arcadi, Maira Dutra, Pradipta Ghosh, Manfred Lindner, Yann Mam-
brini, Mathias Pierre, Stefano Profumo, and Farinaldo S. Queiroz. The
Waning of the WIMP? A Review of Models, Searches, and Constraints. Eur.
Phys. J. C, 78(3):203, March 2018. arXiv: 1703.07364.

Lars Bergstrom. Dark Matter Evidence, Particle Physics Candidates and
Detection Methods. Ann. Phys., 524(9-10):479-496, October 2012. arXiv:
1205.4882.

78



[17]

[18]

[19]

[20]

[21]

[22]

[23]

Jan Conrad. Indirect Detection of WIMP Dark Matter: a compact review. ar-
Xiv:1411.1925 [astro-ph, physics:hep-ex, physics:hep-ph], November 2014.
arXiv: 1411.1925.

Carsten Rott. Review of Indirect WIMP Search Experiments. Nuclear
Physics B - Proceedings Supplements, 235-236:413—-420, February 2013.
arXiv: 1210.4161.

Gianfranco Bertone, Nassim Bozorgnia, Jong Soo Kim, Sebastian Liem,
Christopher McCabe, Sydney Otten, and Roberto Ruiz de Austri. Identifying
WIMP dark matter from particle and astroparticle data. J. Cosmol. Astropart.
Phys., 2018(03):026—026, March 2018. arXiv: 1712.04793.

Andrew J. Benson, Arya Farahi, Shaun Cole, Leonidas A. Moustakas, Adrian
Jenkins, Mark Lovell, Rachel Kennedy, John Helly, and Carlos Frenk. Dark
Matter Halo Merger Histories Beyond Cold Dark Matter: | - Methods and
Application to Warm Dark Matter. Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 428(2):1774—1789, January 2013. arXiv: 1209.3018.

Mark R. Lovell, Carlos S. Frenk, Vincent R. Eke, Adrian Jenkins, Liang Gao,
and Tom Theuns. The properties of warm dark matter haloes. Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society, 439(1):300-317, March 2014.
arXiv: 1308.1399.

Rachel Kennedy, Carlos Frenk, Shaun Cole, and Andrew Benson. Cons-
training the WDM Particle Mass with Milky Way Satellites. Monthly Notices
of the Royal Astronomical Society, 442(3):2487—2495, August 2014. arXiv:
1310.7739.

Lawrence J. Hall, Karsten Jedamzik, John March-Russell, and Stephen M.
West. Freeze-In Production of FIMP Dark Matter. J. High Energ. Phys.,
2010(3):80, March 2010. arXiv: 0911.1120.

79



[24]

[25]

[26]

[27]

[28]

[29]

[30]

[31]

Nicolas Bernal, Matti Heikinheimo, Tommi Tenkanen, Kimmo Tuominen, and
Ville Vaskonen. The Dawn of FIMP Dark Matter: A Review of Models and
Constraints. Int. J. Mod. Phys. A, 32(27):1730023, September 2017. arXiv:
1706.07442.

Xiaoyong Chu, Thomas Hambye, and Michel H. G. Tytgat. The Four Basic
Ways of Creating Dark Matter Through a Portal. J. Cosmol. Astropart. Phys.,
2012(05):034—034, May 2012. arXiv: 1112.0493.

Shao-Long Chen and Zhaofeng Kang. On UltraViolet Freeze-in Dark Matter
during Reheating. J. Cosmol. Astropart. Phys., 2018(05):036—-036, May
2018. arXiv: 1711.02556.

Ann E. Nelson and Jakub Scholtz. Dark Light, Dark Matter and the Misa-
lignment Mechanism. Phys. Rev. D, 84(10):103501, November 2011. arXiv:
1105.2812.

R. D. Peccei and Helen R. Quinn. CP Conservation in the Presence of
Instantons. Phys.Rev.Lett., 38:1440-1443, 1977.

Javier Redondo and Andreas Ringwald. Light shining through walls. Con-
temporary Physics, 52(3):211-236, May 2011. arXiv: 1011.3741.

F. Della Valle, E. Milotti, A. Ejlli, U. Gastaldi, G. Messineo, G. Zavattini,
R. Pengo, and G. Ruoso. The PVLAS experiment: measuring vacuum
magnetic birefringence and dichroism with a birefringent Fabry-Perot cavity.
Eur. Phys. J. C, 76(1):24, January 2016. arXiv: 1510.08052.

Du N. et al. A Search for Invisible Axion Dark Matter with the Axion Dark
Matter Experiment. Phys. Rev. Lett., 120(15):151301, April 2018. arXiv:
1804.05750.

80



[32] Pedro D. Alvarez, Paola Arias, and Carlos Maldonado. A two particle hidden
sector and the oscillations with photons. Eur. Phys. J. C, 78(1):64, January
2018. arXiv: 1710.08740.

[33] Carlos Maldonado and James Unwin. Establishing the Dark Matter Relic
Density in an Era of Particle Decays. Journal of Cosmology and Astroparticle
Physics, 2019:34, June 2019. arXiv: 1902.10746.

[34] R. Jackiw and K. Johnson. Anomalies of the axial vector current. Phys.Rev.,
182:1459-1469, 1969.

[35] Paola Arias and Andreas Ringwald. llluminating WISPs with Photons. ar-
Xiv:1110.2126 [hep-ph], October 2011. arXiv: 1110.2126.

[36] C. A. Baker, D. D. Doyle, P. Geltenbort, K. Green, M. G. D. van der Grinten,
P. G. Harris, P. laydjiev, S. N. lvanov, D. J. R. May, J. M. Pendlebury, J. D.
Richardson, D. Shiers, and K. F. Smith. Improved Experimental Limit on the
Electric Dipole Moment of the Neutron. Phys. Rev. Lett., 97(13):131801,
September 2006.

[37] R. D. Peccei. The Strong CP Problem and Axions. arXiv:hep-ph/0607268,
741:3-17, 2008. arXiv: hep-ph/0607268.

[38] Steven Weinberg. A New Light Boson? Phys.Rev.Lett., 40:223-226, 1978.

[39] F. Wilczek. Problem of Strong P and T Invariance in the Presence of
Instantons. Phys. Rev. Lett., 40(5):279-282, January 1978.

[40] K. Nakamura. Review of Particle Physics. J. Phys. G: Nucl. Part. Phys.,
37(7A):075021, July 2010.

[41] P. Sikivie. Detection rates for “invisible”axion searches. Phys. Rev. D,
32(11):2988—-2991, December 1985.

81



[42] Andreas Ringwald. Searching for axions and ALPs from string theory. J.
Phys.: Conf. Ser., 485:012013, March 2014. arXiv: 1209.2299.

[43] S. A. Abel, M. D. Goodsell, J. Jaeckel, V. V. Khoze, and A. Ringwald. Kinetic
Mixing of the Photon with Hidden U(1)s in String Phenomenology. J. High
Energy Phys., 2008(07):124—124, July 2008. arXiv: 0803.1449.

[44] Bob Holdom. Two U(1)’s and Epsilon Charge Shifts. Phys.Lett., 166B:196—
198, 1986.

[45] Brian Batell and Tony Gherghetta. Localized U(1) Gauge Fields, Millicharged
Particles, and Holography. Phys. Rev. D, 73(4):045016, February 2006.
arXiv: hep-ph/0512356.

[46] A. Ringwald. Ultralight Particle Dark Matter. arXiv:1310.1256 [hep-ph].

[47] Joerg Jaeckel and Andreas Ringwald. The Low-Energy Frontier of Particle
Physics. Annu. Rev. Nucl. Part. Sci., 60(1):405-437, October 2010.

[48] Georg Raffelt and Leo Stodolsky. Mixing of the photon with low-mass
particles. Phys. Rev. D, 37(5):1237-1249, March 1988.

[49] Javier Redondo. Can the PVLAS particle be compatible with the astrophysi-
cal bounds? arXiv:0807.4329 [hep-ph].

[50] L. Maiani, R. Petronzio, and E. Zavattini. Effects of nearly massless, spin-
zero particles on light propagation in a magnetic field. Physics Letters B,
175(3):359-363, August 1986.

[51] Joerg Jaeckel. A force beyond the Standard Model - Status of the quest
for hidden photons. Frascati Phys.Ser., pages 172—192, March 2013. ar-
Xiv:1303.1821 [hep-ph].

82



[52]

[53]

[54]

[55]

[56]

[57]

[58]

[59]

[60]

Paola Arias, Davide Cadamuro, Mark Goodsell, Joerg Jaeckel, Javier Redon-
do, and Andreas Ringwald. WISPy Cold Dark Matter. J. Cosmol. Astropart.
Phys., 2012(06):013—013, June 2012. arXiv: 1201.5902.

Leanne D. Duffy and Karl van Bibber. Axions as Dark Matter Particles. New
J. Phys., 11(10):105008, October 2009. arXiv: 0904.3346.

Peter W. Graham, Jeremy Mardon, and Surjeet Rajendran. Vector Dark
Matter from Inflationary Fluctuations. Phys. Rev. D, 93(10):103520, May
2016. arXiv: 1504.02102.

Jeff A. Dror, Keisuke Harigaya, and Vijay Narayan. Parametric Resonance
Production of Ultralight Vector Dark Matter. Phys. Rev. D, 99(3):035036,
February 2019. arXiv: 1810.07195.

Raymond T. Co, Aaron Pierce, Zhengkang Zhang, and Yue Zhao. Dark Pho-
ton Dark Matter Produced by Axion Oscillations. Phys. Rev. D, 99(7):075002,
April 2019. arXiv: 1810.07196.

Robert J. Nemiroff and Bijunath Patla. Adventures in Friedmann Cosmo-
logy: An Educationally Detailed Expansion of the Cosmological Friedmann
Equations. American Journal of Physics, 76(3):265-276, March 2008. arXiv:
astro-ph/0703739.

Edward Kolb and Michael Turner. Chapter 3: Standard Cosmology. In The
Early Universe, page 547. Addison-Wesley Publishing Company, 1990.

Subir Sarkar. Big Bang nucleosynthesis and physics beyond the Standard
Model. Rep. Prog. Phys., 59(12):1493—-1609, December 1996. arXiv: hep-
ph/9602260.

A. Riotto. Particle cosmology. CERN Yellow Report CERN-2010-001, ar-

83



[61]

[62]

[63]

[64]

[65]

[66]

[67]

[68]

[69]

Xiv:1010.2642 [astro-ph, physics:gr-qc, physics:hep-ph], October 2010. ar-
Xiv: 1010.2642.

Gary Steigman. Primordial Nucleosynthesis in the Precision Cosmology
Era. Annu. Rev. Nucl. Part. Sci., 57(1):463—491, November 2007. arXiv:
0712.1100.

Richard H. Cyburt, Brian D. Fields, Keith A. Olive, and Tsung-Han Yeh. Big
Bang Nucleosynthesis: 2015. Rev. Mod. Phys., 88(1):015004, February
2016. arXiv: 1505.01076.

Cyril Pitrou, Alain Coc, Jean-Philippe Uzan, and Elisabeth Vangioni. Preci-
sion big bang nucleosynthesis with improved Helium-4 predictions. Physics
Reports, 754:1—66, September 2018. arXiv: 1801.08023.

Gary Steigman and Michael S. Turner. Cosmological constraints on the
properties of weakly interacting massive particles. Nuclear Physics B,
253:375-386, January 1985.

Paolo Gondolo and Graciela Gelmini. Cosmic abundances of stable particles:
Improved analysis. Nuclear Physics B, 360(1):145—-179, August 1991.

Kim Griest and David Seckel. Three exceptions in the calculation of relic
abundances. Phys. Rev. D, 43(10):3191-3203, May 1991.

Robert J. Scherrer and Michael S. Turner. On the relic, cosmic abundance of
stable, weakly interacting massive particles. Phys. Rev. D, 33(6):1585—-1589,
March 1986.

L. F. Abbott and P. Sikivie. A cosmological bound on the invisible axion.
Physics Letters B, 120(1):133—-136, January 1983.

Michael Dine and Willy Fischler. The not-so-harmless axion. Physics Letters
B, 120(1):137-141, January 19883.

84



[70] John Preskill, Mark B. Wise, and Frank Wilczek. Cosmology of the invisible
axion. Physics Letters B, 120(1):127-132, January 19883.

[71] Eduard Masso and Javier Redondo. Evading Astrophysical Constraints
on Axion-Like Particles. J. Cosmol. Astropart. Phys., 2005(09):015-015,
September 2005. arXiv: hep-ph/0504202.

[72] PVLAS Collaboration and et al. Zavattini E. Experimental Observation of
Optical Rotation Generated in Vacuum by a Magnetic Field. Phys. Rev. Lett.,
96(11):110406, March 2006.

[73] Joerg Jaeckel, Javier Redondo, and Andreas Ringwald. 3.55 keV hint for
decaying axionlike particle dark matter. Phys. Rev. D, 89(10):103511, May
2014.

[74] Kunio Kaneta, Hye-Sung Lee, and Seokhoon Yun. Portal Connecting Dark
Photons and Axions. Phys. Rev. Lett., 118(10):101802, March 2017.

[75] Damian Ejlli. Axion mediated photon to dark photon mixing. Eur. Phys. J. C,
78(1):63, January 2018.

[76] Prateek Agrawal, Naoya Kitajima, Mathew Reece, Toyokazu Sekiguchi,
and Fuminobu Takahashi. Relic abundance of dark photon dark matter.
arXiv:1810.07188 [hep-ph], October 2018. arXiv: 1810.07188.

[77] Prateek Agrawal, Gustavo Marques-Tavares, and Wei Xue. Opening up
the gcd axion window. J. High Energ. Phys., (3):49, March 2018. arXiv:
1708.05008.

[78] Agathe Cadene, Paul Berceau, Mathilde Fouché, Rémy Battesti, and Carlo
Rizzo. Vacuum magnetic linear birefringence using pulsed fields: status of
the BMV experiment. Eur. Phys. J. D, 68(1):16, January 2014.

85



[79]

[80]

[81]

[82]

[83]

[84]

[85]

[86]

[87]

Aaron Spector. ALPS Il technical overview and status report. ar-
Xiv:1611.05863 [physics], November 2016. arXiv: 1611.05863.

Maria Simanovskaia. Status of the ADMX-HF Dark Matter Axion Search. In
Proceedings of 38th International Conference on High Energy Physics 4AT
PoS(ICHEP2016), volume 282, page 200. SISSA Medialab, April 2017.

Robert J. Scherrer and Michael S. Turner. Decaying particles do not “heat
up” the Universe. Phys. Rev. D, 31(4):681-688, February 1985.

J. McDonald. Weakly interacting massive particle densities in decaying-
particle-dominated cosmology. Phys. Rev. D, 43(4):1063—-1068, February
1991.

Daniel J. H. Chung, Edward W. Kolb, and Antonio Riotto. Production of
massive particles during reheating. Phys. Rev. D, 60(6):063504, August
1999.

Gian Francesco Giudice, Edward W. Kolb, and Antonio Riotto. Largest
temperature of the radiation era and its cosmological implications. Phys.
Rev. D, 64(2):023508, June 2001.

Graciela Gelmini and Paolo Gondolo. Neutralino with the right cold dark
matter abundance in (almost) any supersymmetric model. Phys. Rev. D,
74(2):023510, July 2006.

Lotty Ackerman, Willy Fischler, Sandipan Kundu, and Navin Sivanandam.
Constraining the inflationary equation of state. J. Cosmol. Astropart. Phys.,
2011(05):024—-024, May 2011.

Francesco D’ Eramo, Nicolas Fernandez, and Stefano Profumo. When the
universe expands too fast: relentless dark matter. J. Cosmol. Astropart.
Phys., 2017(05):012—-012, May 2017.

86



[88] Francesco D’ Eramo, Nicolas Fernandez, and Stefano Profumo. Dark Matter
Freeze-in Production in Fast-Expanding Universes. J. Cosmol. Astropart.
Phys., 2018(02):046—046, February 2018.

[89] Boris Spokoiny. Deflationary Universe scenario. Physics Letters B,
315(1):40-45, September 1993.

[90] Pedro G. Ferreira and Michael Joyce. Cosmology with a primordial scaling
field. Phys. Rev. D, 58(2):023503, June 1998.

[91] Pierre Salati. Quintessence and the relic density of neutralinos. Physics
Letters B, 571(3):121-131, October 20083.

[92] C. Pallis. Quintessential kination and cold dark matter abundance. J. Cosmol.
Astropart. Phys., 2005(10):015-015, October 2005.

[93] Luca Visinelli. (Non-)Thermal Production of WIMPs during Kination. Sym-
metry, 10(11):546, November 2018.

[94] John McDonald. Thermally Generated Gauge Singlet Scalars as Self-
Interacting Dark Matter. Phys. Rev. Lett., 88(9):091304, February 2002.
arXiv: hep-ph/0106249.

[95] Carlos E. Yaguna. The singlet scalar as FIMP dark matter. J. High Energ.
Phys., 2011(8):60, August 2011. arXiv: 1105.1654.

[96] Mattias Blennow, Enrique Fernandez-Martinez, and Bryan Zaldivar. Freeze-
in through portals. J. Cosmol. Astropart. Phys., 2014(01):003-003, January
2014. arXiv: 1309.7348.

[97] Xiaoyong Chu, Yann Mambrini, Jérémie Quevillon, and Bryan Zaldivar. Ther-
mal and non-thermal production of dark matter via Z’-portal(s). J. Cosmol.
Astropart. Phys., 2014(01):034—034, January 2014. arXiv: 1306.4677.

87



[98]

[99]

[100]

[101]

[102]

[103]

[104]

[105]

[106]

Fatemeh Elahi, Christopher Kolda, and James Unwin. UltraViolet Freeze-in.
J. High Energ. Phys., 2015(3):48, March 2015. arXiv: 1410.6157.

Stefano Profumo and Piero Ullio. SUSY Dark Matter and Quintessence.
J. Cosmol. Astropart. Phys., 2003(11):006—006, November 2003. arXiv:
hep-ph/0309220.

G. Gelmini, P. Gondolo, A. Soldatenko, and C. E. Yaguna. Direct detection
of neutralino dark mattter in non-standard cosmologies. Phys. Rev. D,
76(1):015010, July 2007. arXiv: hep-ph/0610379.

A. Arbey and F. Mahmoudi. SUSY Constraints, Relic Density, and Very Early
Universe. J. High Energ. Phys., 2010(5):51, May 2010. arXiv: 0906.0368.

Leszek Roszkowski, Sebastian Trojanowski, and Krzysztof Turzynski. Neu-
tralino and gravitino dark matter with low reheating temperature. J. High
Energ. Phys., 2014(11):146, November 2014. arXiv: 1406.0012.

Leszek Roszkowski, Sebastian Trojanowski, and Krzysztof Turzynski. Axino
dark matter with low reheating temperature. J. High Energ. Phys.,
2015(11):139, November 2015. arXiv: 1507.06164.

Lisa Randall, Jakub Scholtz, and James Unwin. Flooded Dark Matter
and S Level Rise. J. High Energ. Phys., 2016(3):11, March 2016. arXiv:
1509.08477.

Joseph Bramante and James Unwin. Superheavy Thermal Dark Matter and
Primordial Asymmetries. J. High Energ. Phys., 2017(2):119, February 2017.
arXiv: 1701.05859.

Nicolas Bernal, Catarina Cosme, and Tommi Tenkanen. Phenomenology of
Self-Interacting Dark Matter in a Matter-Dominated Universe. Eur. Phys. J.
C, 79(2):99, February 2019. arXiv: 1803.08064.

88



[107] Nicolas Bernal, Maira Dutra, Yann Mambrini, Keith A. Olive, Marco Peloso,
and Mathias Pierre. Spin-2 Portal Dark Matter. Phys. Rev. D, 97(11):115020,
June 2018. arXiv: 1803.01866.

[108] Edward Hardy. Higgs portal dark matter in non-thermal cosmologies. J.
High Energ. Phys., 2018(6):43, June 2018. arXiv: 1804.06783.

[109] Nicolas Bernal, Catarina Cosme, Tommi Tenkanen, and Ville Vaskonen.
Scalar singlet dark matter in non-standard cosmologies. Eur. Phys. J. C,
79(1):30, January 2019. arXiv: 1806.11122.

[110] Alessandro Di Marco, Gianfranco Pradisi, and Paolo Cabella. On Inflationary
Scale, Reheating Scale and Pre-BBN Cosmology with Scalar Fields. Phys.
Rev. D, 98(12):123511, December 2018. arXiv: 1807.05916.

[111] Adrienne L. Erickcek and Kris Sigurdson. Reheating Effects in the Matter Po-
wer Spectrum and Implications for Substructure. Phys. Rev. D, 84(8):083503,
October 2011. arXiv: 1106.0536.

[112] Jidi Fan, Ogan Ozsoy, and Scott Watson. Non-thermal Histories and Impli-
cations for Structure Formation. Phys. Rev. D, 90(4):043536, August 2014.
arXiv: 1405.7373.

[113] Kayla Redmond, Anthony Trezza, and Adrienne L. Erickcek. Growth of
Dark Matter Perturbations during Kination. Phys. Rev. D, 98(6):063504,
September 2018. arXiv: 1807.01327.

89



	Introducción
	Modelos de WISPs
	Oscilaciones entre fotones y WISPs
	Mezcla de partículas tipo-Axión y fotones
	Mezcla de fotones-Hidden Photons
	Efectos observables en experimentos de laboratorios
	Partículas tipo-Axión y Hidden Photons como Materia Oscura


	Cosmología Estándar
	Ecuaciones de Friedmann
	Equilibrio termodinámico y entropía
	Big Bang Nucleosíntesis
	Materia oscura fría masiva en Cosmología Estándar

	Dos partículas en el Sector Oculto y su oscilación con fotones
	Introducción
	El modelo
	Probabilidades en vacío
	Efectos de rotación y elipticidad
	Casos límites para la probabilidad de oscilación y resonancias

	Análisis de efectos observables
	Ángulo de elipticidad en experimentos de birrefringencia del vacío
	Experimentos tipo LSW

	Conclusiones

	Estableciendo Densidad de Reliquia de Materia Oscura en una Era de Decaimiento de Partículas
	Introducción
	Ecuaciones de Boltzmann sin conservación de entropía
	Temperatura máxima de radiación
	Inicio de la dominación de radiación
	Implicaciones en la Materia Oscura
	Freeze-in
	Freeze-out durante recalentamiento
	Producción no-térmica

	Conclusiones

	Conclusiones generales
	Referencias Bibliográficas

