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Resumen

El Modelo Estándar de física de partículas y el Modelo Cosmológico no son

capaces de explicar en su forma actual observaciones tales como: la oscilación

de neutrinos, la asimetría barion-antibarion, la Materia Oscura, entre otros.

Debido a que el Modelo Estándar de física de partículas carece de un candidato

para Materia Oscura, una manera extenderlo es agregar uno o más campos

nuevos para dar cuenta de la reliquia de Materia Oscura hoy, siendo esta una de las

maneras más directas de obtener nueva física. Las partículas emergentes de estos

campos pueden ser buscadas en experimentos de laboratorio u observaciones

astrofísicas, generando restricciones para un espacio de parámetros relevantes del

modelo utilizado. En esta tesis proponemos dos maneras de obtener física más allá

del Modelo Estándar: la primera es incluyendo dos partículas ligeras, débilmente

interactuantes que interactúan con fotones, donde se obtuvieron nuevas zonas

de exclusión para sus masas y constantes de acoplos en experimentos de tipo

polarización del vacío y luz atravesando una pared. La segunda es mediante el

uso de una cosmología-no estándar, suponiendo que en el universo temprano la

densidad de energía dominante es diferente a la de radiación. Esto deja huellas

en la reliquia de Materia Oscura que modifican el espacio de parámetros para

modelos de partículas masivas con interacciones pequeñas. En este trabajo se

utilizó unidades naturales, donde h̄ = c = 1 y Mp = 1,220× 1019 GeV.

Keywords— Materia Oscura, WIMPs, WISPs, FIMPs, Física más allá del Modelo

Estándar, Axión, Hidden Photon, ALPs
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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 h̄ = c = 1 and Mp = 1,220× GeV.

Keywords— Dark Matter, WIMPs, WISPs, FIMPs, Physics beyond the Standard

Model, Axion, Hidden Photons, ALPs

IV



Agradecimientos

Quiero agradecer a mi familia, que siempre estuvo apoyándome en todo

momento, a mi polola Marianny Godoy por apoyarme estos últimos años, a mis

amigos y a todos los que confiaron en mí.

A mí tutora Dra. Paola Arias por apoyarme durante mi camino en el postgrado

y proporcionarme todas las herramientas necesarias.

Al Dr. James Unwin y al Dr. Nicolás Bernal por su colaboración, apoyo aca-

démico y hospitalidad. A la Universidad de Illinois en Chicago y a la Universidad

Antonio Nariño de Bogotá por brindarme sus instalaciones para desarrollar estos

proyectos.

A CONICYT (CONICYT-PCHA/Doctorado Nacional/2018-21180309) y al pro-

yecto Fondecyt Regular 1161150 por financiar estos proyectos.

V



Tabla de contenidos

Introducción 1

1. Modelos de WISPs 8

1.1. Oscilaciones entre fotones y WISPs . . . . . . . . . . . . . . . . . 11

1.1.1. Mezcla de partículas tipo-Axión y fotones . . . . . . . . . . 11

1.1.2. Mezcla de fotones-Hidden Photons . . . . . . . . . . . . . . 15

1.1.3. Efectos observables en experimentos de laboratorios . . . 16

1.1.4. Partículas tipo-Axión y Hidden Photons como Materia Oscura 18

2. Cosmología Estándar 22

2.1. Ecuaciones de Friedmann . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

2.2. Equilibrio termodinámico y entropía . . . . . . . . . . . . . . . . . 24

2.3. Big Bang Nucleosíntesis . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

2.4. Materia oscura fría masiva en Cosmología Estándar . . . . . . . . 28

3. Dos partículas en el Sector Oculto y su oscilación con fotones 33

3.1. Introducción . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33

3.2. El modelo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

3.3. Probabilidades en vacío . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

3.3.1. Efectos de rotación y elipticidad . . . . . . . . . . . . . . . 40

3.3.2. Casos límites para la probabilidad de oscilación y resonancias 41

3.4. Análisis de efectos observables . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44

VI



3.4.1. Ángulo de elipticidad en experimentos de birrefringencia del

vacío . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45

3.4.2. Experimentos tipo LSW . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46

3.5. Conclusiones . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

4. Estableciendo Densidad de Reliquia de Materia Oscura en una Era de

Decaimiento de Partículas 54

4.1. Introducción . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54

4.2. Ecuaciones de Boltzmann sin conservación de entropía . . . . . . 56

4.3. Temperatura máxima de radiación . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59

4.4. Inicio de la dominación de radiación . . . . . . . . . . . . . . . . . 63

4.5. Implicaciones en la Materia Oscura . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64

4.5.1. Freeze-in . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65

4.5.2. Freeze-out durante recalentamiento . . . . . . . . . . . . . 68

4.5.3. Producción no-térmica . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70

4.6. Conclusiones . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72

Conclusiones generales 74

Referencias Bibliográficas 77

VII



Índice de figuras

1. Curvas de rotaciones para diversas galaxias. . . . . . . . . . . . . 2

1.1. Espacio de parámetros para Axión (a) y HP (b) medidos con diver-

sos experimentos. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

1.2. Esquema de un experimento tipo PVLAS [49]. . . . . . . . . . . . 17

1.3. Esquema de un experimento tipo LSW [29]. . . . . . . . . . . . . . 17

2.1. Grados de libertad relativistas que aportan a la entropía y a radiación. 26

2.2. Solución numérica ecuación de Boltzmann (2.32). Con (a) Freeze-

out y (b) Freeze-in. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

3.1. Comparación entre modelos ALP-fotón con nuestro modelo pro-

puesto para mγ′ = 10−6 eV, B = 2,6 T, χ = 10−2, ω = 1 eV, L = 1 m 45

3.2. Ejemplos de Elipticidad tomando ψ = 9 × 10−11 como se señala

en [ref 22 paper1], con una configuración experimental B = 2,5 T,

L = 1 m y ω = 1 eV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

3.3. Comportamiento de la Elipticidad para diferentes pares de valores

(mγ′ ,χ), con una configuración experimental B = 2,5 T, L = 1 m y

ω = 1 eV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

3.4. Exclusión para diferentes pares de valores (mγ′ ,χ), donde las líneas

punteadas de fi representan el paso entre un régimen y otro. Por

sobre es mezcla fuerte y por bajo débil. . . . . . . . . . . . . . . . 50

VIII



3.5. Exclusión para diferentes pares de valores de (mφ, g). Incluyendo

el caso para B = 0 representado por la zona gris. . . . . . . . . . . 51

4.1. Evolución de la Temperatura en función de A para diferentes valores

de n. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62

4.2. Solución numérica para Ax y Tx en función de ΦI para distintos n

(Izquierda y Centro, respectivamente). Solución numérica para T

en función de A (Derecha) para n = −2 y −3. . . . . . . . . . . . . 64

4.3. Regiones para TRH-MX donde AMax < A∗ < Ax , para n = −2 (Iz-

quierda). Ejemplo para n = −2, HI = 10−4 GeV y αs = 10−18, la

línea representa la densidad ΩDM observada (Derecha). . . . . . . 67

4.4. Espacio de parámetros que reproducen la densidad de Materia

Oscura para producción no-térmica. . . . . . . . . . . . . . . . . . 71

IX



Introducción

El modelo estándar de física de partículas (SM), describe todas las partículas

conocidas hasta ahora y sus interacciones (excepto la masa de los neutrinos).

Sin embargo, observaciones astronómicas señalan que la distribución de energía

en el universo actual está constituido en su mayoría por energía 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 % está constituida de

las partículas conocidas hasta ahora y el 85 % restante está formado por una

componente desconocida [1]. Desde un punto de vista de física de partículas,

esto se traduce en una carencia del SM, puesto que ninguna de las partículas

presentes en la teoría puede ser un candidato a DM.

El descubrimiento de esta componente desconocida fue debido a observacio-

nes en la dinámica de galaxias, principalmente al estimar las curvas de rotación

en galaxias espirales, encontrándose una gran diferencia entre la predicción y

el valor medido experimentalmente. La única manera de poder reproducir los

valores experimentales fue considerar más masa de la que se observaba en las

galaxias (Figura 1 [2]). Mediante efectos gravitacionales se logró inferir que la

materia faltante para que los datos experimentales coincidieran debía ser del

orden de 3-10 veces la cantidad de materia luminosa en la galaxia [2–4], de

ahí su nombre de Materia Oscura. Como se observa en la Figura 1 las líneas

sólidas, punteadas y en negritas representan las curvas de rotación con la materia
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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 más 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 desviación de la predicha y en consecuencia dan cuenta de la

existencia de una masa extra a la masa luminosa del cluster. Así también otras

observaciones tales como las galaxias de bajo brillo superficial (LSB galaxy) [5, 6]

y el cúmulo bala [7, 8], entre otros.

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 composición aún desconocida. Lo

que sí se sabe es que no es materia bariónica, ya que de ser ésta, el fondo cósmico
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de microondas (CMB) junto con la red cósmica de estructuras se verían bastante

diferente a las mediciones experimentales, es decir, si es una partícula debe ser un

nuevo tipo de partícula elemental. Esto también tiene relación con la formación de

estructuras, dado que la creación de elementos ligeros en Big Bang Nucleosíntesis

(BBN) depende fuertemente de la tasa fotón-barión en el universo [9, 10]. Si se

considera la materia bariónica presente en el SM, la formación de estructura

no podría haberse dado antes del CMB debido a que la temperatura era lo

suficientemente alta en el baño térmico para que los fotones descompongan toda

posible formación de estructura. Considerando que la formación de estructuras

sucediera posterior al CMB, se tendría que las densidades de elementos ligeros

no serían los medidos al día de hoy. Por lo tanto la contribución de DM en la

formación de estructuras antes del CMB es prioritaria.

Se han propuesto diversas soluciones a esta nueva componente, como por

ejemplo, gravedad modificada, objetos masivos astrofísicos de halo compacto

(MACHOS), distintos tipos de partículas, entre otros.

Se trabajará bajo la hipótesis de física de partículas, es decir, que la DM es

algún tipo de partícula elemental. Entonces diremos que la DM es parte de un

nuevo sector en la física, 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 partículas dentro de él o incluso una posibilidad es que esté formada

de varios componentes [11–14].

Si en este HS se tienen diversas partículas, ellas podrían interactuar entre sí,

incluyendo a las que son parte de la DM, mediante nuevos bosones de gauge

oscuros. Esto genera restricciones en la intensidad de la interacción que deben

tener, debido a que aunque estas partículas en este nuevo sector no interactúen

con el SM, se vería reflejado en la estructura de los halos de DM, producto del

scattering entre ellas [9].

Una de las formas más aceptadas de DM es la denominada Cold Dark Matter
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(CDM) que tiene la característica de ser formada por partículas que son no-

relativistas, siendo éstas una extensión al SM.

Se tienen diversos tipos de partículas que pueden ser candidatos a DM, pero

daremos principal énfasis a los siguientes grupos: WIMP, FIMP y WISP.

-WIMPs (Partículas masivas débilmente interactúantes): Tal como su nombre

lo indica, son partículas masivas cuya masa está por sobre la del protón y que

interactúan débilmente con la materia visible [15], en general esta interacción es

del orden de la interacción débil de las partículas 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 simetría, como

por ejemplo: una simetría Z2. Ésta prohíbe que estas partículas decaigan, carac-

terística que deben cumplir estas nuevas partículas 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 baño térmico en el universo tem-

prano junto con el resto de partículas, es decir, fueron creadas térmicamente

[20–22], a medida que el universo se expande estas partículas se vuelven no-

relativistas y debido a su débil interacción se desacoplan químicamente, esto

quiere decir que dejan de ser creadas o aniquiladas por interacciones con otras

partículas, y por tanto realizan Freeze-Out manteniendo una reliquia remanente

hasta el día de hoy.

Para encontrar esta reliquia de DM es necesario resolver la ecuación de

Boltzmann proporcionando, además, información sobre el momento en el cual

estas partículas salen del baño térmico, cuya expresión depende de la sección

eficaz de aniquilación σani . A menos que los decaimientos sean lo suficientemente

significativos, la densidad de número debería permanecer aproximadamente

constante en el tiempo.

Mediante análisis dimensional podemos dar una expresión para la sección
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eficaz. Sabemos que es de la forma σani ∝ α/m2
x 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 partículas.

-FIMPs (Partículas masivas aún más débilmente interactúantes) [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 químico. Al contrario del usual freeze-out que sufren los

WIMPs, las partículas tipo FIMPs sufren Freeze-in, dando un aumento en su

reliquia debido a las aniquilaciones o decaimientos de las partículas del SM hasta

que el universo se enfría lo suficiente para hacer ineficientes estas interacciones,

siendo la principal motivación de esta variante el hecho que la densidad de reliquia

de DM depende linealmente de las interacciones de estas partículas.

En este grupo pueden encontrarse en general varios tipos de Freeze-in, uno de

ellos denominado infrarrojo donde las partículas 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 (Partículas ligeras débilmente interactúantes): A diferencias de las

anteriores, estas partículas poseen masas muy pequeñas, del orden de mi ≤
eV, lo cual implica que deben ser producidas de forma no-térmica, puesto que

sino serían partículas relativistas y pasarían a ser contribuciones a radiación

oscura, cuyo caso está descartado debido a las consecuencias que ello conlleva

en el número efectivo de neutrinos (Neff ). Al ser producidas no-térmicamente [27]

pueden ser creadas con momentum muy cercano a cero, por lo que son partículas

no-relativistas a pesar de su masa pequeña. Para su detección es necesario

realizar experimentos de precisión.
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En este grupo se encuentran alguna partículas como el Axión (propuesto como

solución al problema de violación CP fuerte en QCD [28]), las denominadas ALPs

(partículas tipo-Axión), un bosón extra U(1) o Hidden Photon (HP), entre otras.

Estas partículas pueden ser buscadas en diversos experimentos y observaciones

astrofísicas. Se tienen tipos de experimentos de laboratorio como: Light Shining

through the Wall (LSW) [29], polarización del fotón (PVLAS) [30] y fuerzas de largo

alcance. Mientras que para las observaciones astrofísicas se tienen los de tipo

límites de perdida de energía estelar, búsqueda de Axiones solares y ALPS [31],

conversión en flujo de fotones astrofísicos y super-radiancia de agujeros negros.

Una ventaja por sobre las partículas tipo WIMPs es que estas partículas ligeras

reducen drásticamente sus probabilidades de decaer en otras partículas (debido

a su masa pequeña), lo cual las hace estable naturalmente.

Estos grupos de partículas pueden solucionar el problema de DM (de ser

encontradas), por lo que propuestas de nuevos modelos físicos y cosmológicos

son de vital importancia para su posible detección, sumado a las nuevas técnicas

y tecnologías de los aparatos utilizados.

La presente tesis está organizada como se menciona a continuación: en el

capítulo 2 se hará un pequeño recuento sobre los modelos de partículas tipo

WISP, sus acoplos, probabilidades de oscilación y posibilidad de ser candidatos

a DM. En el capítulo 3 se dará una breve reseña sobre cosmología estándar,

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 capítulo 4

se ahondará 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 partículas para observar las variaciones que

se obtienen en el espacio de parámetros en experimentos de laboratorios tipo

PVLAS y LSW. Posteriormente, en el capítulo 5 se presentarán los resultados del

paper publicado en JCAP, titulado “Establishing the Dark Matter Relic Density in an
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Era of Particle Decays” [33], en el cual se propuso un nuevo campo en el universo

temprano con una ecuación de estado general acoplado a radiación y a la DM; por

lo que la información de este nuevo campo (denominado φ) cambia las densidades

calculadas de DM, dando posibilidad a nuevos espacios de parámetros. Para

finalizar se darán conclusiones respecto a los trabajos realizados y posibles

trabajos futuros.
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Capítulo 1

Modelos de WISPs

En este trabajo se considerarán dos partículas hipotéticas dentro del grupo

WISP, las cuales son Axiones/ALPs y HPs.

Tal como se mencionó anteriormente, el Axión es un pseudo-bosón de Nambu-

Goldstone introducido para resolver el problema CP fuerte en QCD. Debido a la

anomalía de Adler-Bell-Jackiw (ABJ) es posible introducir un nuevo término en la

teoría de QCD, el cual viola la simetría CP [34], de la forma [35]

LQCD ⊃
αs

4π
θGµνG̃

µν , (1.1)

con Gµν el tensor de campo de los gluones, G̃µν el tensor dual, αs es la constante de

acoplo fuerte y θ = θ + arg detM , donde θ es el término que viola CP proveniente

de la anomalía ABJ y M es la matriz compleja de los quark.

El parámetro θ, no se restringe mediante la teoría por lo que se debe determinar

experimentalmente, siendo el momento dipolar del neutrón una cantidad medible

lo bastante precisa para poder acotar dicha variable de manera fenomenológica.

Esta medición restringe este parámetro a un valor de θ < 10−10 [36] , siendo

este el conocido problema de CP-fuerte, debido a que dos cantidades que en

principio no están relacionadas (θ y arg detM) dan como resultado una cantidad

muy pequeña.
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Una solución a este problema es la propuesta por Peccei-Quinn [28, 37],

la cual consiste en incluir una nueva simetría en la teoría, que al romperse

espontáneamente da lugar a un pseudo-bosón de Goldstone denominado Axión

(a) [38, 39], que posee una simetría ante traslaciones 2πk, con k algún entero

siendo su Lagrangiano

La = −1

2
∂µa ∂

µa +
a

fa

αs

4π
GµνG̃

µν , (1.2)

donde fa es la escala a la cual se rompe la simetría de PQ.

Si se rompe la simetría de fase para el Axión, este adquiere un valor de

expectación de vacío (vev) igual a 〈a〉 = −faθ, por lo que elimina el término que

viola CP en (1.1).

El término de masa para esta nueva partícula aparece debido a la anomalía

chiral y puede calcularse en términos de la masa de los quarks u y d (mu y md ), la

masa del Pión (mπ) y su constante de decaimiento (fπ), siendo [40]

ma =
mπfπ
fa

√
mumd

mu + md
. (1.3)

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 teoría está dado por el

acoplamiento Axión-fotón, dado por

Laγγ =
gaγγ

4
aFµν F̃

µν = gaγγa~E · ~B , (1.4)

con gaγγ la constante de acoplo entre fotones y Axiones, Fµν es el tensor elec-

tromagnético, F̃ µν es el tensor dual, ~E y ~B son los campos electro y magnéticos,

respectivamente, debido al fotón. Siendo éste término muy importante para la

búsqueda de esta partícula [41].

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

utilizando, siendo

gaγγ =
α

2π fa

(
E

N
− 2

3

4 + z

1 + z

)
∼ 10−13GeV−1

(
1010GeV

fa

)
, (1.5)
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con z = mu/md , E y N son las anomalías electromagnéticas y de color debido a la

anomalía del Axión, donde éstas últimas dependen del modelo a utilizar.

En teorías de extensiones al Modelo Estándar, como por ejemplo en ex-

tensiones 4D donde se puede tener un nuevo campo complejo que al romper

espontáneamente esta nueva simetría genera un pseudo-bosón de Goldstone o

en Teoría de Cuerdas, aparecen de forma natural este tipo de partículas, pero con

un origen totalmente diferente ya que no tienen ninguna relación con el problema

CP-fuerte de QCD; estas partículas son las conocidas como partículas tipo-Axión

(ALPs) [42].

Estos ALPs, al cual nos referiremos por φ, 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 relación del tipo

(1.3).

Por otro lado, los denominados Hidden Photons son bosones de gauge U(1),

los cuales no están cargados bajo las partículas del SM, y también aparecen en

compactificación de cuerdas.

Si estos U(1) mantienen intacta su simetría a bajas energías, el término que

domina sus interacciones con el SM es el denominado “Kinetic Mixing” [43, 44]

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

L ⊃ −1

4
XµνX

µν +
1

2
sinχFµνX

µν +
m2
γ′ cos2 χ

2
XµX

µ, (1.6)

en este caso χ es la constante de acoplo entre el fotón y HP, Fµν es el tensor

electromagnético para el fotón, Xµν es el tensor análogo en el sector escondido

para el HP, en tanto mγ′ y Xµ son la masa y campo del HP, repectivamente. Cabe

señalar que el término de Kinetic Mixing en (1.6) es un término renormalizable e

invariante de gauge, por lo que su inclusión en la teoría está permitida. Además

el término de masa para este bosón extra U(1) puede ser generado sin romper la

simetría de gauge, como en el mecanismos de Higgs y el de Stückelberg.
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En algunos casos, en el HS pueden incluirse partículas 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

L ⊃ gx j
µ
HXµ = gψγµψXµ, (1.7)

donde gx es la carga asociada, jµH es la posible corriente del HS, Xµ es el campo

del HP y ψ es un fermión en el HS. Al realizar un cambio de base al campo del

HP de la forma Xµ → Xµ − sinχAµ, se genera una pequeña interacción con los

fotones en (1.7)

L ⊃ gx j
µ
HXµ − gx sinχ jµHAµ = gxψγ

µψXµ − gx sinχψγµψAµ, (1.8)

siendo estos fermiones las denominadas Mili-Cargas.

1.1. Oscilaciones entre fotones y WISPs

En esta sub-sección nos enfocaremos en la fenomenología de las oscilaciones

entre partículas tipo WISPs, como por ejemplo: ALPs y HP, con fotones. Tal como

se mencionó anteriormente, existen diversos experimentos diseñados para buscar

estas partículas hipotéticas; hasta el momento solo se ha logrado acotar una

región de parámetros en la masa y constante de acoplo bastante significativa para

los ALPs y HP, mostrados en la Figura 1.1 [46, 47].

A continuación se introducirán modelos de partículas en las cuales se pue-

den detectar algunas de las características de las observaciones astrofísicas y

experimentos de laboratorio.

1.1.1. Mezcla de partículas tipo-Axión y fotones

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

fuente coherente de fotones que se propaga en la dirección ẑ y una región con un

11
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Figura 1.1: Espacio de parámetros para Axión (a) y HP (b) medidos con

diversos experimentos.

campo magnético externo. Estos fotones atravesarán la región magnetizada [48].

En este caso se tiene un acoplo del tipo (1.4), y el Lagrangiano que lo representa

es

L = −1

4
FµνF

µν +
1

2
∂µφ∂

µφ +
g

4
φFµν F̃

µν −
m2
φ

2
φ2. (1.9)

Con este Lagrangiano se pueden calcular las ecuaciones de movimientos para

los campos del fotón (A) y del ALP (φ), para lo cual se realizará una serie de

consideraciones. La primera de ellas es que el tensor Fµν puede descomponerse

como Fµν = F ext
µν + F γµν , lo que indica que posee una componente debido al campo

externo y otra debida al campo del fotón. La segunda es considerar un campo

magnético externo homogéneo ~B = B0 x̂ , actuando como un fotón virtual en el

acople (1.4); de esta forma se tiene una interacción entre un fotón real con el ALP

generando oscilaciones entre ellos. Y la última consideración es que se usará el

gauge de Coulomb ~∇ · ~A = 0 y A0 = 0.

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

� ~A = g ~B∂tφ , (1.10)(
�+ m2

φ

)
φ = −g ~B · ∂t

~A , (1.11)
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donde � es el operador D’Alambertiano y usaremos los signos de la métrica como

(+,−,−,−).

Para continuar se usará la aproximación de onda plana con modo de frecuencia

fija para los campos

~A (z , t) = e iωt~A (z) (1.12)

φ (z , t) = e iωtφ (z) . (1.13)

Notar que ~A (z) = ~A‖ (z) + ~A⊥ (z), 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

(
ω2 + ∂2

z

)
A⊥ (z) = 0, (1.14)∂2

z +

 ω2 ig B0ω

−ig B0ω ω2 −m2
φ

A‖ (z)

φ (z)

 = 0, (1.15)

la solución para (1.14) es una solución de onda plana, mientras que para (1.15)

se puede realizar la siguiente aproximación para partículas relativistas: ω2 + ∂2
z ∼

2ω (ω − i∂z) y redefinir el campo ~A → i~A [49] para eliminar las componentes

imaginarias.

Por lo que (1.15) finalmente esω − i∂z +

 0 g B0

2

g B0

2
−m2

φ

2ω

A‖ (z)

φ (z)

 = 0, (1.16)

y su solución es A‖ (z)

φ (z)

 = e−i(ω+M)z

A‖ (0)

φ (0)

 , (1.17)

conM la matriz en que involucra las amplitudes de los campos magnéticos en

(1.16).

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

a estados de propagación, debido a que en este caso estarán desacoplados. Para
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ello, es suficiente rotar los campos utilizando la matriz de rotación

R =

cos θ − sin θ

sin θ cos θ

 , (1.18)

donde θ cumple la siguiente relación: 1
2

tan 2θ = −g B0ω
m2
φ

, que proviene de la condi-

ción para diagonalizar la matriz. Por lo queAp

φp

 = RT

A‖

φ

 , (1.19)

con RT la matriz transpuesta, mientras que Ap y φp los estados de propagación

del fotón y ALP, respectivamente. Los estados de propagaciónAp (z)

φp (z)

 = e−i(ω+D)z

Ap (0)

φp (0)

 , (1.20)

con D la matriz de los autovalores deM, dada por

D =

−m2
φ+
√

m2
φ+4g2 B2

0ω
2

4ω
0

0 −m2
φ+
√

m2
φ+4g2 B2

0ω
2

4ω

 =

λ+ 0

0 λ−

 . (1.21)

Imponiendo como condición inicial (A‖(0) = 1,φ(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−iωz
(
cos2 θe−iλ+z + sin2 θe−iλ−z

)
, (1.22)

φ(z) = e−iωz cos θ sin θ
(
e−iλ+z − e−iλ−z

)
. (1.23)

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

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

Pγ→φ = |φ(z)∗A‖(0)|2 = sin2 2θ sin2

(
λ+ − λ−

2
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 láser que actúa como fuente coherente de

fotones sobre una dirección ẑ , recordando que no es necesaria la inclusión de un

campo magnético en este tipo de partículas. El Lagrangiano a considerar está

dado por [51]

L = −1

4
fµνf

µν − 1

4
xµνx

µν +
1

2
sinχ fµνx

µν +
m2
γ′ cos2 χ

2
xµx

µ, (1.25)

donde fµν es el tensor electromagnético, xµν es el símil para el HP y xµ es el campo

del HP. Notar que no se han incluido las mencionadas partículas Milli-Cargas

(1.8).

Un cambio de base elimina el Kinetic Mixing

Xµ = xµ − sinχ aµ, (1.26)

Aµ = aµ cosχ. (1.27)

Dado que χ < 10−3, aproximaremos las funciones trigonométricas, generando un

nuevo Lagrangiano de la forma

L = −1

4
FµνF

µν − 1

4
XµνX

µν +
m′2γ
2

(
XµX

µ + 2χXµA
µ + χ2AµA

µ
)

, (1.28)

eliminando el Kinetic Mixing, pero generando un término de masa no-diagonal.

De aquí 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 partículas.

Se pueden encontrar las ecuaciones de movimiento de (1.28) y escribirlas de

forma linearizadas, tal como en (1.16), obteniendoω − i∂z +−
m2
γ′

2ω

χ2 χ

χ 1

A(z)

X (z)

 = 0, (1.29)
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diagonalizando nuevamente con la matriz de rotación (1.18), encontramos que

el parámetro χ actúa como ángulo de rotación; con lo cual la probabilidad de

oscilación entre fotones y HPs es [29]

Pγ→γ′ = 4 sin2 χ cos2 χ sin2

(
m2
γ‘

4ω
z

)
. (1.30)

1.1.3. Efectos observables en experimentos de laboratorios

Estas partículas 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 considerarán dos experimentos en particular; los expe-

rimentos del tipo Polarización del Vacío con un Láser (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 pequeña componente de elipticidad y de rotación del plano de

polarización, es decir: A‖,⊥ = 1− ε‖,⊥ − iϕ‖,⊥. Estas cantidades ϕ‖,⊥ y ε‖,⊥ definen

el ángulo de elipticidad y el plano de rotación, respectivamente

ψ =
sin 2α0

2

(
ϕ‖ − ϕ⊥

)
, (1.31)

δα =
sin 2α0

2

(
ε‖ − ε⊥

)
, (1.32)

con α0 el ángulo de polarización 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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ángulo de polarización 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 partículas ALPs.

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

Para la mezcla fotón-HP, no existe esta diferencia en el ángulo de Elipticidad y

de polarización del plano de rotación, debido a que tanto la componente paralela

y perpendicular del campo del fotón 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 (I) es antes

de la pared en donde se tiene una fuente de fotones. La segunda (II) es una pared

que no permite que pase la luz. La tercera (III) 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 básica de este tipo de experimentos consiste en enviar fotones hacia

una pared, considerando que este fotón puede interactuar con una partícula

WISP hipotética y con ello realizar una oscilación. Debido a que esta partícula

interactúa muy débilmente con la materia puede atravesar la pared y luego oscilar

nuevamente en un fotón.

En un caso más específico, por ejemplo, en la mezcla fotón-ALP es necesario

un campo magnético externo en la región I y III para que sea posible la oscilación

entre fotones y ALPs.

La detección de un fotón en la región III está dada por una expresión de la

forma

N = F (cavidades, láser, tiempo)P2
γ→WISP, (1.33)

donde N es el número de fotones que se esperan en la región III, el factor

F (cavidades, láser, tiempo) depende de las cavidades de resonancia utilizadas,

características del láser y el tiempo de exposición del experimento [29]. Se ob-

serva que el número de fotones que se esperan observar luego de la pared es

proporcional a la probabilidad de oscilación del fotón en la partícula hipotética a

considerar.

1.1.4. Partículas tipo-Axión y Hidden Photons como Materia

Oscura

Los Axiones y ALPs pueden ser CDM si cumplen ciertas características,

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

día de hoy. El mecanismo para producirlos en el universo temprano como CDM se

denomina “Mecanismo de Desalinamiento”. Se verá una breve explicación para

Axiones y luego se extrapolará a ALPs, una explicación más detallada puede

encontrarse en [52].
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Consideremos un modelo con un campo complejo φ(x) [53], cuyo valor de

expectación es

〈φ〉 = vae
iθ(x), (1.34)

donde el parámetro θ es el ángulo de desalinamiento y está relacionado con el

campo del Axión de la siguiente manera

θ(x) =
a(x)

fa
. (1.35)

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

adquieren masa y su potencial puede ser modelado según

V (θ) = m2
a(T )f 2

a (1− cosθ) , (1.36)

y con ello puede calcularse la ecuación para el campo

d2θ

dt2
+ 3H(t)

dθ

dt
+ m2

a(t)θ = 0, (1.37)

la cual representa un oscilador armónico amortiguado. En este caso H(t) es el

denominado parámetro de Hubble, el cual indica la tasa de expansión del universo;

en el Capítulo siguiente se hará un estudio más acabado de este parámetro.

A tiempos tempranos θ es aproximadamente constante y cuando T ∼ TPQ,

donde TPQ es la temperatura a la cual se rompe la simetría de Peccei-Quinn, el

término de masa para el Axión comienza a volverse relevante y el parámetro θ

adquiere un valor arbitrario

θ1 =
a1

fa
, (1.38)

siendo las cantidades con sufijo 1 referidas al desalinamiento inicial. En este punto,

el Axión comienza a oscilar en torno a su mínimo, siendo estas oscilaciones las

que generan una población no-relativista de Axiones.

Como los Axiones están desacoplados y son no-relativistas, su número de

partículas se mantiene conservado y podemos calcular su densidad de energía.
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Utilizando el teorema del Virial se obtiene la relación entre la energía cinética y la

potencial, encontrando la energía a la cual se congelan los Axiones

ρ1 =
1

2
f 2
a m

2
a(t1)θ2

1, (1.39)

la cual se puede relacionar con la energía hoy en día y calcular la densidad de

Axiones como DM el día de hoy

Ωah
2 ≈ 0,71×

(
fa

1012GeV

) 7
6
(
θ1

π

)2

. (1.40)

Realizando un procedimiento similar se puede encontrar la densidad de reliquia

para ALPs1 [52]

Ωφh
2 ∼ 0,16×

(mφ

eV

) 1

2

(
fφ

1011GeV

)2(
θ1

π

)2

, (1.41)

En el caso del HP, se tienen varios mecanismos posibles para generar estas

partículas como DM. Sin embargo, a diferencia de los Axiones/ALPs los mecanis-

mos son más complejos y extensos, por lo que se perdería la perspectiva de esta

tesis. De este modo no se dará mucho detalle al respecto de estos mecanismos,

sino que solo una idea básica de cómo funcionan.

Uno de éstos es la producción de HP como DM a través de fluctuaciones

cuánticas del inflatón [54], en el cual la densidad de reliquia depende solo del

parámetro de Hubble al momento de inflación (H inf) y la masa mγ′ del HP.

Se tiene también producción 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 mínimo genera una producción

de estas partículas de forma no-perturbativas debido a la inestabilidad de la

Resonancia Paramétrica.

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

dos partículas WISP mencionadas. Básicamente en este mecanismo los ALPs
1Recordar que en este caso las cantidades φ representan a los ALPs.
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comienzan a oscilar de forma coherente entregando su densidad de energía a los

HP a través de una inestabilidad taquiónica. 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 más natural incluir un nuevo acoplo para el

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

Cosmología Estándar

A grandes escalas el universo es considerado homogéneo e isótropo; com-

prender su historia implica entender cómo y qué variable definen la expansión del

mismo, para ello se define el factor de escala a, cuya dependencia del tiempo t

indica cómo evoluciona el universo. La relatividad general prescribe la forma para

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

2.1. Ecuaciones de Friedmann

Antes de relacionar las cantidades mencionadas anteriormente, se define el

parámetro de Hubble H como [57]

H =
ȧ

a
, (2.1)

donde ȧ representa la derivada temporal del factor de escala. Este parámetro de

Hubble H indica qué tan rápido cambia el factor de escala.

Al resolver las ecuaciones de relatividad general para un universo homogéneo

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

dρ

dt
+ 3 (ρ + p)H = 0, (2.2)

H2 =
8π

3Mp
ρ− κ

a2
, (2.3)

donde ρ es la suma de las densidades de energía presentes en el universo, p es

la presión de los fluidos, Mp es la masa de Planck y κ es la curvatura.

De (2.2) se obtiene la evolución de la densidad de energía en términos del

factor de escala, e introduciendo esto en (2.3) se obtiene finalmente la evolución

del factor de escala en función del tiempo cósmico: a(t). Se considerará, de a

cuerdo a las mediciones, un universo plano (κ = 0) [1].

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

de estado que relaciona la presión p con la densidad de energía ρ

p = p(ρ). (2.4)

Se usará una ecuación de estado barotrópica para (2.4), es decir, que la presión

es una función solo de la densidad, por lo tanto una ecuación de estado válida es

ω = p/ρ, (2.5)

con lo cual se puede re-escribir la ecuación (2.2) como

dρ

dt
+ 3 (ω + 1)H = 0. (2.6)

Dependiendo del valor de ω la densidad de energía correspondiente se comportará

de diferentes manera [57, 58]; así si ω = 0 (p = 0) significa que la densidad de

energía representa materia no-relativista (polvo) y se tiene

ρ ∝ a−3, (2.7)

a ∝ t2/3. (2.8)

Para ω = 1/3 (p = ρ/3) se tiene materia relativista (radiación), entonces

ρ ∝ a−4, (2.9)

a ∝ t1/2. (2.10)
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Del mismo modo si ω = −1 (p = −ρ) se tiene energía del vacío (constante

cosmológica), donde en este caso

ρ = ρv = cte, (2.11)

a ∝ eHv t , (2.12)

con Hv = (8πρv/3Mp)1/2.

2.2. Equilibrio termodinámico y entropía

La densidad de número de partículas y la densidad de energía de un gas

de partículas diluido y débilmente interactuante están dadas por su función de

distribución [58, 59]

n =
g

(2π)3

∫
f (~p)d3p, (2.13)

ρ =
g

(2π)3

∫
E (~p)f (~p)d3p, (2.14)

con g los grados de libertad interno de las partículas, E 2 = |~p|2 + m2 la energía de

las partículas y f (~p) la distribución de Fermi-Dirac/Bose-Einstein

f (~p) =
1

e(E−µ)/T + 1
, (2.15)

f (~p) =
1

e(E−µ)/T − 1
, (2.16)

respectivamente. Aquí µ es el potencial químico de las partículas involucradas; en

caso de que las especies estén en equilibrio este potencial cumple que
∑
µi =∑

µf , donde µi ,f representa el potencial químico de las partículas iniciales y

finales, respectivamente, en una interacción dada.

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

n =

{
ζ(3)
π2 g T 3 Bose-Einstein
3
4
ζ(3)
π2 g T 3 Fermi-Dirac

, (2.17)

ρ =

{
π2

30
g T 4 Bose-Einstein

7
8
π2

30
g T 4 Fermi-Dirac

, (2.18)
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donde ζ es la función zeta de Riemann.

Mientras que para el límite no-relativista se tiene

n = g

(
mT

2π

) 3
2

e−(m−µ)/T , (2.19)

ρ = mn, (2.20)

independiente de la estadística inicial que posean las partículas.

Del mismo modo podemos expresar la densidad de energía de radiación en el

universo, la cual se define como [60]

ρR(T ) =
π2

30
g?(T )T 4, (2.21)

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

g?(T ) =
∑

i=bosones

gi

(
Ti

T

)4

+
7

8

∑
i=fermiones

gi

(
Ti

T

)4

, (2.22)

y el factor 7/8 proviene de las partículas que poseen distribución de Fermi-Dirac.

Para representar la entropía del universo es necesario utilizar las leyes de

la termodinámica, específicamente usando la segunda y primera ley podemos

encontrar

d

[
(ρ + p)V

T

]
= dS = 0, (2.23)

donde V = a3, es el volumen y la derivada anterior indica que la entropía se

conserva.

Con esto se definirá la entropía por unidad de volumen co-móvil o densidad

de entropía, s ≡ S/V . Debido a que la densidad de entropía está dominada por la

contribución de las partículas relativistas, esta densidad de entropía puede ser

escrita como

s =
2π2

45
g?sT

3, (2.24)

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

entropía, es decir

g?s(T ) =
∑

i=bosones

gi

(
Ti

T

)3

+
7

8

∑
i=fermiones

gi

(
Ti

T

)3

, (2.25)

25



donde contribuyen solo las partículas relativistas en equilibrio térmico.

La Figura 2.1 muestra la variación entre g? y g?s , producto del desacoplo de

los neutrinos del baño térmico aún siendo relativistas.

La conservación de la entropía definida en (2.23) junto con (2.24) implica que

s a3 =
2π2

45
g?sT

3 = cte, (2.26)

por lo tanto se tiene una expresión para la evolución de la temperatura

T ∝ g
− 1

3
?s a−1, (2.27)

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

expresión T ∝ a−1 [58–60].
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Figura 2.1: Grados de libertad relativistas que aportan a la entropía y a

radiación.

2.3. Big Bang Nucleosíntesis

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 fotón tenía la suficiente energía 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 Nucleosíntesis

(BBN) hasta aproximadamente unos 25 minutos más tarde. En esta época se

produce la formación de elementos primordiales ligeros como Deuterio (2H), Helio-

3 (3He), Helio-4 (4He) y Litio-7 (7Li) [61]. Esta es la época más temprana que

se puede testear observacionalmente, las abundancias de estos elementos son

esenciales para restringir modelos cosmológicos y de física de partículas, ya que

las cantidades generadas son las necesarias para que el universo sea tal y como

hoy se conoce.

Más allá de los elementos ligeros que se generan en BBN, una cantidad

importante a considerar es la tasa barión-fotón [62]

η =
nb

nγ
∼ 10−9, (2.28)

siendo nb es la densidad de número de bariones y nγ la densidad de fotones. Esta

cantidad es importante, debido a que las formaciones de elementos depende de

este parámetro η.

Así por ejemplo la tasa de Deuterio-protón es [58, 59, 63](
nD

np

)
eq

= η

(
T

mp

)3/2

eBD/T , (2.29)

con nD la densidad de número de Deuterio, np la densidad de número de protón,

mp la masa del protón y BD ≡ mn + mp −mD es la energía de enlace. El término

que no contiene la exponencial es demasiado pequeño debido al valor de η,

por lo tanto la producción de Deuterio se ve inhibida hasta que la temperatura

del universo sea lo suficientemente menor que la energía de enlace (BD) para

compensar el 10−9 proveniente de la tasa barión-fotón.

La importancia de BBN es su funcionalidad como test cosmológico debido

a la sensibilidad ante cambios en la historia del universo, como por ejemplo el

Freeze-out de los neutrones que depende de H ∝
√

g?(T ) (2.33), y por tanto la

tasa neutron/protón. Así al incrementar los grados de libertad efectivos relativistas

27



mediante cosmologías no-estándar, también incrementa la temperatura a la cual

los neutrinos se desacoplan del baño térmico, la razón neutrón-protón y finalmente

la abundancia de los elementos ligeros.

2.4. Materia oscura fría masiva en Cosmología Es-

tándar

En esta sección se discutirá el caso de DM compuesta por partículas masivas,

correspondiendo a las partículas tipo WIMP y FIMP.

Para parametrizar las densidades energéticas en el universo se introduce la

densidad de energía crítica [60, 64]

ρc ≡
3Mp

8π
H2

0 , (2.30)

donde H0 es el parámetro de Hubble evaluado al presente, por lo que ρc representa

la densidad de energía total del universo en el tiempo actual.

Con esta notación se pueden expresar las densidades relativas energéticas, por

lo que la densidad relativa de materia oscura estaría dada por

ΩDM ≡
ρDM

ρc
, (2.31)

es decir, la razón entre la densidad de energía de materia oscura y la densidad

crítica. Notar que la suma de las densidades relativas presentes en el universo

deben sumar 1. En particular, al día de hoy se tiene que Ωtotal = Ωmateria + ΩDE = 1,

donde Ωmateria = ΩDM + ΩSM (DM y partículas del SM) y ΩDE es la densidad relativa

de energía oscura.

A las ecuaciones de Friedman (2.2), (2.3) y (2.4) se debe agregar una nueva

ecuación que de cuenta de la evolución de las partículas de DM en el baño térmico

desde el universo temprano hasta ahora, la cual esta dada por la ecuación de

Boltzmann [18]
dnχ
dt

+ 3Hnχ = −〈σv〉
(
n2
χ − n2

eq

)
, (2.32)
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donde nχ es la densidad de número de la DM, neq es la densidad de equilibrio y

〈σv〉 es el promedio térmico de la sección eficaz σ con la velocidad v .

Se supone que el momento en el cual la DM se desacopla el universo está

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

H =

√
8πρR

3M2
p

=
2T 2

3Mp

√
π3g?(T )

5
. (2.33)

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

Y =
nχ
s

, (2.34)

con la cual podemos re-escribir, en términos del Yield, la ecuación (2.32). Asumi-

remos que no existen cambios en los grados de libertad, es decir dT/dt = −TH ,

por lo que la ecuación (2.32) puede expresarse como

dY

dT
=
〈σv〉 s
TH

(
Y 2 − Y 2

eq

)
, (2.35)

con Yeq = neq/s.

Finalmente mediante el cambio de variable x = mχ/T , se tiene

dY

dx
= −〈σv〉 s

Hx

(
Y 2 − Y 2

eq

)
, (2.36)

donde mχ es la masa de la partícula de DM. Este cambio de variable en x se debe

a que en el instante en que la masa de la partícula iguala a la temperatura se

produce la física de interés [65].

Se puede realizar una serie de suposiciones para encontrar una solución

aproximada de la ecuación de Boltzmann (2.36) para partículas tipo WIMP.

Para tiempos muy posteriores al Freeze-out se supondrá que Y � Yeq, por lo

que de (2.36) se obtiene que

dY

dx
= −〈σv〉 s

Hx
Y 2, (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 ecuación
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diferencial de variables separables

dY

Y 2
= −〈σv〉mχMp g?s

15

√
5π

g?

dx

x2
. (2.38)

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

〈σv〉 = cte, se tiene

−
(

1

Y∞
− 1

Yfo

)
=
〈σv〉mχMp g?s

15

√
5π

g?

(
1

x∞
− 1

xfo

)
. (2.39)

Por último, usaremos que Yfo > Y∞ (ver Figura 2.2a) y x∞ → ∞ por lo que se

tiene finalmente

Y∞ =
15g

1/2
? xfo

(5π)1/2 〈σv〉 g?sMpmχ

, (2.40)

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

De manera general en caso que 〈σv〉 sea una función de T , la ecuación (2.40)

cambia por

Y∞ =
15g

1/2
?

(5π)1/2J(xfo)g?sMpmχ

, (2.41)

donde J(xfo) está definido por [66]

J(xfo) =

∫ ∞
xfo

〈σv〉 (x)

x2
dx . (2.42)

Una manera de estimar si una partícula sale del baño térmico o no (Freeze-out)

es mediante la comparación de la tasa de interacción Γ = 〈σv〉neq y el parámetro

de Hubble H. Si se tiene que Γ > H, significa que la tasa de interacción de

las partículas es mayor que la tasa de expansión del universo, por lo que las

interacciones entre las partículas aún es efectiva y se mantienen en equilibrio con

el baño térmico. Caso contrario si Γ < H, implica que la tasa de interacción es

menor que la tasa de expansión del universo y, por tanto, las partículas salen del

baño térmico, es decir, realizan Freeze-out [67].

De este modo, una manera de encontrar el momento aproximado en el cual la

partícula sale del baño térmico (xfo), señalado en la Figura 2.2a, es utilizando el

criterio anterior

H(xfo) = Γ(xfo) = 〈σv〉 neq(xfo), (2.43)
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Figura 2.2: Solución numérica ecuación de Boltzmann (2.32). Con (a) Freeze-

out y (b) Freeze-in.

donde la expresión para la densidad de equilibrio está dada por (2.19), pero para

el caso de DM consideraremos que tanto la partícula como antipartícula tienen la

misma distribución, es decir: neq = ñeq, por lo que el potencial químico es µ = 0.

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

tiene

neq = g

(
mχ T

2π

)3/2

e−mχ/T =
g√
8π3

m3
χ

x
3/2
fo

e−xfo , (2.44)

y usando (2.33) en términos de x , se puede encontrar una expresión para el punto

de Freeze-out en (2.43) dado por

xfo = ln

[
3

2
〈σv〉 g mχMp x

1/2
fo

√
5

π5g?

]
, (2.45)

donde se tiene una ecuación trascendental. Típicamente para WIMPs el valor

para el punto de Freeze-out está entre 10 y 20 [58].

Por otro lado si se consideran partículas tipo FIMP, la ecuación (2.32) sigue

siendo válida, pero en este caso debido a la poca cantidad de partículas en el

baño térmico en el universo temprano Y � Yeq [24], entonces

dnχ
dt

+ 3Hnχ = 〈σv〉 n2
eq, (2.46)
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y por tanto realizando los mismos cambios de variables anterior se puede expresar

(2.46) como una ecuación diferencial de variables separables

dY =
〈σv〉 s
Hx

Y 2
eqdx . (2.47)

Integrando desde 0 a∞

Y∞ =
135 〈σv〉mχMp g

2

32g?s π7

√
5π

g?

∫ ∞
0

x3e−2xdx , (2.48)

donde la integral tiene un valor numérico de 3
8
, por lo que la densidad de reliquia

final es

Y∞ =
405 〈σv〉mχMp g

2

256g?s π7

√
5π

g?
, (2.49)

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

depende directamente de la sección eficaz de las interacciones. Otra diferencia

sustancial es en el momento de producción donde en este caso se da para un

x ∼ 5. Numéricamente la solución para una partícula tipo FIMP es la mostrada en

la Figura 2.2b.
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Capítulo 3

Dos partículas en el Sector Oculto y

su oscilación con fotones

3.1. Introducción

Tal como hemos mencionado, la manera más sencilla de introducir física más

allá del SM, es incluir nuevas partículas que participen en observables físicos,

como por ejemplo el caso de la DM. A pesar del éxito del SM y del modelo ΛCDM,

aún existen problemas que estos dos modelos no pueden resolver, es por esto la

importancia de tener nueva física.

La búsqueda de estas partículas (ALPs y HPs) es hasta ahora bastante intensa,

especialmente debido a que ellas pueden ser DM [52, 54, 68–70], donde ambas

partículas, como se mostró en la Sección 1.1 del Capítulo 1, tienen oscilaciones

con fotones.

Se han realizado esfuerzos experimentales para testear las mezclas de fotones

con partículas vectoriales y escalares (ver Figura 1.1), por lo que pensar en tener

ambas partículas nuevas a la vez, u otro tipo de partículas 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, además de un término de “Kinetic Mixing” cuyo

objetivo era encontrar una compatibilidad entre experimentos de polarización del

vacío (PVLAS) [72], el cual fue descartado el año siguiente, y las restricciones

astrofísicas. Luego en [73], un modelo de ALPs y HPs fue usado para explicar

una línea 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 último

esta acoplado al SM a través del término de Kinetic Mixing. Además, modelos

en los cuales se tiene un campo de Axion que al comenzar a oscilar genera una

inestabilidad taquiónica que se ve reflejada en una producción de HPs como

radiación oscura [76] o como DM [56, 77].

Utilizaremos la construcción de [73], en donde el acoplo entre ALPs y fotones

es mediado por el HP. Modelo con el cual estudiaremos sus consecuencias

fenomenológicas, en el vacío, en experimentos de tipo PVLAS y LSW.

3.2. El modelo

Consideremos el siguiente Lagrangiano introducido en [73]

L =− 1

4
fµνf

µν − 1

4
xµνx

µν +
1

2
∂µφ∂

µφ +
1

2
sinχfµνx

µν +
1

4
gφxµν x̃

µν

−
m2
φ

2
φ2 +

m2
γ′ cos2 χ

2
xµx

µ, (3.1)

donde fµν es el tensor del campo asociado al fotón (aµ), xµν es el símil para el

campo del HP (xµ), los tildes representan los duales, φ es el campo del ALP, χ

representa el acoplo entre el fotón y el HP (Kinetic Mixing), g es la constante de

acoplo entre ALPs y el HP, mφ es la masa del campo ALP y mγ′ es la masa del HP.

La constante de acoplo entre el campo de ALPs y del HP tiene la siguiente forma

g ∝ αx/(2πfφ), donde αx es el análogo de la constante de estructura fina, pero en

el HS y fφ es la constante de decaimiento de los ALPs.

Notamos del Lagrangiano (3.1), que el campo del fotón solo está acoplado de
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forma directa al campo del HP mediante el Kinetic Mixing. Al realizar un cambio

de base aparecerá un acoplo también con las ALPs, realizando la siguiente

redefinición de los campos:

Xµ = xµ − sinχaµ (3.2)

Aµ = aµ cosχ, (3.3)

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

como resultado:

L′ = − 1

4
FµνF

µν − 1

4
XµνX

µν +
1

2
∂µφ∂

µφ +
1

4
gφXµνX̃

µν

+
1

2
g tanχφXµν F̃

µν +
1

4
g tan2 χφFµν F̃

µν −
m2
φ

2
φ2 +

1

2
m2
γ′ cos2 χ

×
(
XµX

µ + 2 tanχXµA
µ + tan2 χAµA

µ
)

. (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 tan2 χ, además de una matriz de masa no-diagonal que genera la mezcla entre

fotones y HPs.

Trabajaremos entonces con este último Lagrangiano, al cual le calcularemos

las ecuaciones de movimiento para los campos A, X y φ:

−∂µF µν + g tanχ∂µφX̃
µν + g tan2 χ∂µφF̃

µν = m2
γ′

(
cosχ sinχX ν + sin2 χAν

)
, (3.5)

−∂µX µν + g∂µφX̃
µν + g tanχ∂µφF̃

µν = mγ′ cos2 χ (X ν + tanχAν) , (3.6)

∂µ∂
µφ + m2

φφ = g
1

4
XµνX̃

µν + g
1

2
tanχ

(
Xµν +

1

2
tanχFµν

)
F̃ µν . (3.7)

3.3. Probabilidades en vacío

Comenzaremos el análisis con el escenario más sencillo, el cual es un haz de

fotones propagandose en el vacío. Siguiendo lo mostrado en [48], consideraremos

la configuración más simple que nos permita obtener expresiones manejables,

tanto para las probabilidades como para sus efectos ópticos.
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Consideraremos una fuente coherente de fotones con frecuencia ω propa-

gandose en la dirección ẑ . Asumiendo que la extensión espacial del rayo de

fotones transversal a la dirección de propagación 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 = Bo x̂ , esto para tener

oscilación entre las tres partículas. También se supondrá que no existen fuentes

externas de los campos ocultos. Empezaremos por linealizar las ecuaciones de

movimiento, suponiendo que el campo electromagnético externo es mucho más

fuerte que el campo del fotón, es decir, |~Aext | � |~A| (para más detalle ver Sección

1.1 del Capítulo 1) y que los términos de la forma φ|~A|, |~A||~X |, φ|~X | pueden ser

despreciados.

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

como:

−
(
∂2

t − ~∇2
)
~A− g tan2 χ∂tφ~B = m2

γ′

(
sin2 χ ~A + cosχ sinχ ~X

)
(3.8)(

∂2
t − ~∇2

)
φ + m2

φ = g tanχ∂t
~X · ~B + g tan2 χ∂t

~A · ~B (3.9)

−
(
∂2

t − ~∇2
)
~X − g tanχ∂tφ~B = m2

γ′ cos2 χ
(
~X + tanχ ~A

)
. (3.10)

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

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

~A (z , t) = e iωt~A (z) (3.11)

φ (z , t) = e iωtφ (z) (3.12)

~X (z , t) = e iωt ~X (z) . (3.13)

Reemplazando (3.11)-(3.13) en (3.8)-(3.9), y utilizando la aproximación (ω2 + ∂2
z ) ≈

2ω (ω − i∂z)1, tenemos para las componentes perpendiculares al campo magnéti-

1válida si la variación del campo externo es despreciable con respecto a la longitud de onda

del fotón
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co: ω − i∂z −
m2
γ′

2ω

 sin2 χ sinχ cosχ

sinχ cosχ cos2 χ

A⊥

X⊥

 = 0, (3.14)

y para las componentes paralelas al campo ~B :ω − i∂z −
1

2ω


m2
γ′ sin2 χ m2

γ‘ sinχ cosχ g Bω tan2 χ

m2
γ′ sinχ cosχ m2

γ′ cos2 χ g Bω tanχ

g Bω tan2 χ g Bω tanχ m2
φ




A‖

X‖

φ

 = 0.

(3.15)

Con la linealización obtenemos una ecuación diferencial de primer orden del

tipo-Schrödinger, i∂zψ(z) = Hψ(z), donde ψ(z) =
{
A‖(z),X‖(z),φ(z)

}
. Como se

esperaba la parte perpendicular de los fotones no interactúa con los ALPs, por lo

que se tiene el modelo mostrado en (1.29). Como podemos ver también de (3.15),

además del usual acoplo entre ALPs y HP con los fotones, se tiene un término de

interacción 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 rotación, en este caso

usando una matriz de rotación de 3× 3, tal que
A‖

X‖

φ

 = R


A′‖

X ′‖

φ′

 ; RTR = I , det (R)2 = 1. (3.16)

R corresponde a la matriz que diagonaliza al Hamiltoniano en la ecuación (3.15),

RTHR = diag(ω1,ω2,ω3). Por lo tanto, los estados primados en la ecuación anterior

son autoestados de (masa) propagación, cuya relación de dispersión esta dada

por

ω1 = ω = k , (3.17)

ω2 = ω − Ω−∆ (3.18)

ω3 = ω − Ω+∆. (3.19)
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Donde las funciones Ω y ∆ están definidas, respectivamente, por

Ω ≡
m2
γ′ + m2

φ

4ω
, ∆ ≡ gB

2 cos2 χ

√
sin2 χ + x2 cos4 χ, x ≡

m2
γ′ −m2

φ

2gBω
. (3.20)

Una conveniente parametrización de la matriz R está dada por dos ángulos, θ y χ,

R =


cosχ cos θ sinχ − sin θ sinχ

− sinχ cos θ cosχ − cosχ sin θ

0 sin θ cos θ.

 (3.21)

Donde,

sin θ =
sinχ√
F2 + sin2 χ

, F =

(
x +

2∆

Bg

)
cos2 χ. (3.22)

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, oscilará en X‖ o en φ, los cuales tampoco son

autoestados de masa. Notar que los estados X‖ y φ son estériles a la corriente de

materia.

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

por ahora)

A(z) = cosχA′(z) + sinχΦ(z) , (3.23)

X (z) = − sinχA′(z) + cosχΦ(z) , (3.24)

φ(z) = sin θX ′(z) + cos θ φ′(z) . (3.25)

Donde hemos tomado Φ(z) = cos θX ′(z)− sin θ φ′(z). Notemos que este estado

es ortogonal a φ.

Los campos primados son autoestados de masa, por lo tanto su propagación

puede ser encontrada con el operador evolución Y ′(z) = U(z)Y ′(0).

En esta base, hay oscilaciones entre Φ(z) y φ(z), las cuales están parametrizadas

y controladas por el ángulo θ. Su evolución puede ser obtenida desde la evolución
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de X ′ y φ′, los cuales tienen energía ω2 y ω3, respectivamente.φ(z)

Φ(z)

 =

 cos θ sin θ

− sin θ cos θ

φ′(z)

X ′(z)

 . (3.26)

Por otro lado, Φ puede ser escrito como Φ = cosχX + sinχA, por lo tanto el campo

de ALP oscila en esta combinación lineal de fotones y HPs, y viceversa.

Es conveniente escribir la interacción de A y X en término del estado de

propagación A′ y el estado Φ, aunque éste último no sea un autoestado de masa,

tenemos A(z)

X (z)

 =

 cosχ sinχ

− sinχ cosχ

A′(z)

Φ(z)

 . (3.27)

En esta “base” las oscilaciones entre A y X están controladas por el ángulo χ.

Es sencillo desde acá encontrar las amplitudes de los campos a una distancia

z desde el origen, considerando como condición inicial A‖(0) = 1, X‖(0) = 0φ(0),

obteniendo

A‖(z) = cos2 χ + sin2 χ
(
e i(Ω+∆)z cos2 θ + e i(Ω−∆)z sin2 θ

)
, (3.28)

X‖(z) = sinχ cosχ
(
−1 + e i(Ω+∆)z cos2 θ + e i(Ω−∆)z sin2 θ

)
,

φ(z) = −i sinχ sin 2θ sin(∆z) .

Donde hemos despreciado una fase común e−iωz en las tres amplitudes.

Con esto podemos encontrar las probabilidades de oscilación a una distancia

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

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

Pγ‖→γ′‖ =4 cos2 χ sin2 χ

(
cos2 θ sin2

(
δ1 + δ2

2

)
+ sin2 θ sin2

(
δ1 − δ2

2

)
− cos2 θ sin2 θ sin2 δ1

)
, (3.29)

Pγ→φ =4 sin2 χ cos2 θ sin2 θ sin2 δ1 . (3.30)
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y Pγ‖→γ‖(z) = 1− Pγ‖→γ′‖ − Pγ‖→φ. En (3.29) y (3.30) se ha definido

δ1 = ∆z , δ2 = Ωz . (3.31)

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

Sección 1.1.2 del Capítulo 1, es decir

Pγ⊥→γ′⊥ = 4 sin2 χ cos2 χ sin2

(
m2
γ′z

4ω

)
. (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 fotón) en dos escenarios diferentes: cuando θ = {0, nπ} y

θ = (2n + 1)π/2, n ∈ Z. El primero corresponde a g × B → 0 y mγ′ > mφ.

El segundo ocurre cuando g × B → 0, pero mφ > mγ′. Esto puede ser visto

explícitamente en las ecuaciones (3.25) y desde la definición del ángulo θ en

(3.22).

3.3.1. Efectos de rotación y elipticidad

Como mostramos en la sub-Sección 1.1.1 del Capítulo 1, debido a la acción

del campo magnético la amplitud total del campo del fotón 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

vacío como por ejemplo PVLAS [72] y BMV [78], donde se tienen restricciones

para la constante de acoplo ALP-fotón y la masa del escalar. Como menciona-

mos anteriormente, en el escenario fotón-HP no existe tal efecto, ya que ambas

componentes del fotón cambian de la misma manera.

Recordemos que ya mostramos las ecuaciones de elipticidad y rotación en

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

ϕ‖ = sin2 χ [sin δ2 cos δ1 + cos 2θ sin δ1 cos δ2] , (3.33)

ε‖ = sin2 χ [1− cos δ2 cos δ1 + cos 2θ sin δ2 sin δ1] . (3.34)

Mientras que resolviendo (3.14), encontramos

ϕ⊥ = sin2 χ sin

(
m2
γ′z

2ω

)
, (3.35)

ε⊥ = 2 sin2 χ sin2

(
m2
γ′z

4ω

)
. (3.36)

3.3.2. Casos límites para la probabilidad de oscilación y reso-

nancias

Es útil analizar el comportamiento del ángulo de mezcla θ, mediante el cálculo

de tan 2θ. Desde la definición de (3.22), tenemos cos θ = F/
√
F2 + sin2 χ, enton-

ces

tan 2θ =
2F sinχ

F2 − sin2 χ
. (3.37)

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

menes

(I) |x | � sinχ� 1,

(II) sinχ� |x | � 1,

(III) sinχ� 1� |x |.

Régimen de mezcla fuerte o resonancia (I):

En este límite, |m2
γ′ −m2

φ|/2gBω � χ� 1, por lo tanto este régimen corresponde

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

namente degeneradas mγ′ ∼ mφ (este último caso lo analizaremos de manera
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independiente). En este régimen encontramos las siguientes aproximaciones

∆ ≈ gB

2
χ

(
1 +

x2

2χ2

)
, F ≈ x + χ, (3.38)

con lo cual, en el límite x � sinχ� 1 el ángulo θ queda determinado por

tan 2θ ≈ χ

x
=

2χgBω

m2
γ′ −m2

φ

� 1. (3.39)

Por lo tanto la mezcla entre φ y la combinación lineal cosχX + sinχA es maximi-

zada. Para el ángulo θ → π/4 tenemos

θs ∼
π

4
−

m2
γ′ −m2

φ

4gBωχ
, (3.40)

donde hemos considerado que mγ′ > mφ. Para el caso contrario en que x < 0, es

decir mγ′ < mφ, tenemos θ → −π/4− |x |/2χ.

Claramente, si las masas son muy pequeñas respecto gB , entonces δ1 � δ2 para

este régimen. Así las probabilidades en este caso están dadas por

Pγ‖→φ(z) ≈ χ2 sin2(
gBχz

2
)

1−
(
m2
γ′ −m2

φ

2gBωχ

)2
 , (3.41)

Pγ‖→γ′‖(z) ≈ 4χ2 sin4(
gBχz

4
) + χ

m2
γ′ −m2

φ

gBω
sin2(

gBχz

2
). (3.42)

Una característica notable de este modelo es que incluso si ambas partículas

WISPs no tienen masas, el fenómeno de oscilación se mantiene2, como se ve en

la ecuación anterior. Lo cual no sucede en modelos de HP-fotón.

Régimen de mezcla débil (II):

Este régimen se mantiene mientras gBχ � |m2
γ′ − m2

φ|/(2ω) � gB. Para este

escenario los parámetros relevantes de la ecuación (3.20), están dados por

∆ ≈
|m2

γ′ −m2
φ|

4ω
+
χ2gB

4|x | , (3.43)

F =

2|x |+ χ2

2|x | , si x > 0, |x | < 1

χ2

2|x | si x < 0, |x | < 1

, (3.44)

2Señalar que el campo magnético debe permanecer encendido.
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donde x < 0 corresponde a mγ′ . mφ y x > 0 al caso mγ′ & mφ and x < 0.

Primero analizaremos el caso x > 0, donde el ángulo de oscilación en este caso,

θw , esta dado por

tan 2θw ≈
χ

|x | +O
(
χ3

|x |3
)

=
2gBωχ

|m2
γ′ −m2

φ|
� 1 (3.45)

θw ≈
gBωχ

|m2
γ′ −m2

φ|
. (3.46)

En este régimen la conversión en ALPs está suprimida con respecto a la del HP y

la forma de la probabilidad en este caso es la misma que en el modelo ALP-fotón,

pero suprimida por χ2θ2
w

Pγ→φ ≈ 4χ2θ2
w sin2(∆L) =

χ4(gBL)2

4
|F (δ1)|2 , F (δ1) =

1

δ1
sin(δ1), (3.47)

donde la función F (δ1) es el factor de forma, el cual puede ser maximizado a

F (δ1)→ 1, para δ1 � 1.

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

Pγ→γ′ ≈ 4χ2

(
sin2(

δ1 + δ2

2
)− θ2

w

2
(cos(δ2 − δ1)− cos(δ1 + δ2))

)
− Pγφ. (3.48)

Siendo Pγφ la probabilidad obtenida en (3.47).

Para la jerarquía inversa, x < 0, el ángulo de oscilación es

tan 2θinv ≈ −
χ

|x | +O
(
χ3

|x |3
)

, (3.49)

θinv ≈
π

2
− θw . (3.50)

Para esta jerarquía la probabilidad de oscilación ALP-fotón es la misma encontrada

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

Pγ→γ′ ≈ 4χ2

(
sin2(

δ2 − δ1

2
) +

θw

2
(cos(δ2 − δ1)− cos(δ1 + δ2))

)
− Pγφ. (3.51)

Notemos que en este régimen para x < 0, tenemos (δ1 + δ2) ∼ m2
φL/(2ω) y

(δ2 − δ1) ∼ m2
γ′L/(2ω). Por lo tanto la frecuencia de oscilación principal es más

pequeña que en la jerarquía contraria.
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Régimen de mezcla muy débil (III):

Este régimen se mantiene para
∣∣m2

γ′ −m2
φ

∣∣/2gBω � 1 y χ� 1. Como en el caso

anterior encontramos los mismos valores límites para ∆ y F , por tanto se tiene

∆ ≈
|m2

γ′ −m2
φ|

4ω
∼ Ω, (3.52)

θw ≈


gBωχ

m2
γ′−m2

φ
, si mγ′ > mφ

π/2, si mγ′ < mφ

. (3.53)

Entonces para una mezcla muy débil |x | � 1, hay un total desacoplo del ALP con

las otras partículas. Debido a que el acoplo entre los HP y fotones sigue siendo

mediado por χ, mientras que para los ALPs el ángulo θ cada vez es más pequeño

en este régimen.

Caso especial de (I), masas degeneradas: mγ′ ∼ mφ

En el caso de masas degeneradas, estamos en completa resonancia, es decir, el

ángulo de mezcla es θ = π/4. Además x = 0, independientemente de la escala de

masas y de gB . Definiremos m ≡ mγ ' mφ, con lo cual ∆ = gBχ/2 y Ω = m2/2ω.

En este escenario se identifican dos casos: cuando Ω < ∆ (δ1 > δ2), o equiva-

lentemente m2

gBω
< χ, al cual denominaremos campo fuerte. Donde se tienen las

mismas probabilidades que en (I), pero independientes de la masa.

El segundo caso es cuando ∆ < Ω (δ2 > δ1), o equivalentemente m2

gBω
> χ,

denominado campo débil. Donde Pγ−φ es la misma encontrada en (3.41) y para la

probabilidad entre fotones y HP se tiene

Pγ→γ′ = χ2
(
2− cos(δ2 − δ1)− cos(δ1 + δ2)− sin2 δ1

)
(3.54)

≈ χ2

(
4 sin2

(
δ2

2

)
− sin2 δ1

)
. (3.55)

3.4. Análisis de efectos observables

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

lar el ángulo de elipticidad y la probabilidad de oscilación mediante experimentos
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del tipo LSW. Para el ángulo de elipticidad se explicarán los efectos encontrados

de manera superficial, para más detalles ver [32], debido a que la mayor restricción

proviene de experimentos tipo LSW. El ángulo de rotación descrito en (1.32) no

será estudiado debido a que los efectos de esta cantidad pueden asociarse con

la probabilidad de oscilación, por lo cual éstos serán cubiertos en la sección de

LSW.

3.4.1. Ángulo de elipticidad en experimentos de birrefringen-

cia del vacío

Como hemos mencionado, el haz de fotones entra en la región con campo

magnético sus componentes evolucionan diferente, lo cual se traduce en ángulo

de elipticidad. En la Figura 3.1 se observa la comparación entre modelos ALP-

fotón (líneas naranjo oscuro punteadas), nuestro modelo propuesto (línea azul)

y la medición experimental de la elipticidad para PVLAS [30], con valor |ψexp| =

9× 10−11 (línea roja punteada). En la gráfica, la nomenclatura es fi → gφγγ = 10−i

GeV−1 y gi → g = 10−i eV−1.

Figura 3.1: Comparación entre modelos ALP-fotón con nuestro modelo pro-

puesto para mγ′ = 10−6 eV, B = 2,6 T, χ = 10−2, ω = 1 eV,

L = 1 m
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Como se puede observar, existe un espacio de parámetros en el cual ambos

modelos son bastante similares, en donde uno podría hacer la identificación

gφγγ → gχ2, con gφγγ la constante de acoplo en modelos ALP-fotón. Sin embargo,

observamos una nueva zona en la cual nuestro modelo puede excluir un espacio

de parámetros diferente al de los modelos ALP-fotón, además de una región de

saturación 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 exclusión para

la zona izquierda del gráfico, a diferencia de los modelos ALP-fotón en donde sólo

se tiene una exclusión en forma de “V” como la mostrada en la Figura 3.2b. Para

esta región izquierda se tiene una estimación de

g . 10−7eV−1

(
2,5T
B

10−2

χ

1 m
L

)
(3.56)

Otra característica de nuestro modelo es la aparición de “gaps” como se observa

en la Figura 3.2. Esto representa zonas en el espacio de parámetros que no

pueden ser restringidas, dadas por

g =
4πn

BχL
, ⇒ g = 5,1× n × 10−7 eV−1

(
2,5T

B

10−2

χ

1m

L

)
, n ∈ Z . (3.57)

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

la configuración experimental.

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

tes pares de valores (mγ′ ,χ).

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 región (I) posee una longitud L, un láser que ilumina la pared y un

campo magnético homogéneo. Para la región (II) la configuración es idéntica, pero

tenemos un detector de fotones.
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(a) (b)

Figura 3.2: Ejemplos de Elipticidad tomando ψ = 9× 10−11 como se señala

en [ref 22 paper1], con una configuración experimental B = 2,5 T,

L = 1 m y ω = 1 eV.
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Figura 3.3: Comportamiento de la Elipticidad para diferentes pares de valores

(mγ′ ,χ), con una configuración experimental B = 2,5 T, L = 1 m y

ω = 1 eV.

La idea base de este experimento consiste en que el láser en la región (I) envía

fotones hacia la pared, los cuales atraviesan el campo magnético homogéneo y,

en caso de que estas partículas hipotéticas existan, estos fotones pueden oscilar

en ALPs o HPs. Éstas últimas al no interactuar con la pared pueden atravesarla y

luego en la región (II) reconvertirse en un fotón para ser medido con el detector.

Estos experimentos están actualmente bajo mejoras importantes, por ejemplo,
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los experimentos ALPS en DESY [79]. Entre las mejoras más importante se en-

cuentran la longitud de la región del campo magnético usado, el uso de cavidades

de Fabry-Perot y detectores de fotones de conteo único.

Como nuestro modelo presenta oscilaciones en las tres partículas involucradas

(fotón-ALP-HP), podría ser que se perdiera sensibilidad en experimentos tipo

LSW, debido a que ahora también se tiene la posibilidad de oscilación ALP-HP,

disminuyendo la probabilidad de encontrar un fotón en la región (II).

Para calcular esta probabilidad comenzaremos asumiendo que los fotones son

absorbidos por la pared, por lo que A(L + δL) = 0, donde δL es el grosor de la

pared y asumiremos que L� δL. Despreciando el ancho de la pared con respecto

a la longitud L, los estados de propagación A′, X ′, φ′ y el estado de interacción Φ,

justo después de la pared, están dados por

A′(L + δL) = φ(L) sin θ + Φ(L) cos θ, (3.58)

φ′(L + δL) = φ(L) cos θ − Φ(L) sin θ, (3.59)

Φ(L + δL) = X (L) cosχ. (3.60)

Utilizando (3.26) y (3.27), podemos encontrar de forma sencilla la amplitud del

fotón, ALP y HP a una distancia z = 2L. Sin embargo, este tipo de experimentos

mide la probabilidad de encontrar un fotón en la región (II), por lo que solo

escribiremos la amplitud de A‖, siendo

A‖(2L) = sin2 χ
(

cos2 χ
(
cos2 θ + sin2 θe−2iδ1 − e−i(δ1+δ2)

)2

+ sin2 θ cos2 θ
(
−1 + e−2iδ1

)2
)

. (3.61)

Donde hemos omitido una fase común de e2i(δ1+δ2).

Para nuestra aproximación de δL despreciable, se puede chequear que Pγ‖→W→γ‖ =

|Pγ‖→φ(L) + Pγ‖→γ′‖(L)|2, donde Pγ‖→φ y Pγ‖→γ′‖ están dadas por (3.29) y (3.30) res-
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pectivamente, por lo que la expresión explicita es

Pγ‖→W→γ‖ =16 sin4 χ

(
cos2 χ

(
sin2 θ sin2

(
δ1 − δ2

2

)
+ cos2 θ sin2

(
δ1 + δ2

2

))
+ sin2 χ sin2 θ cos2 θ sin2 δ1

)2
, (3.62)

y para la componente perpendicular se tiene Pγ⊥→W→γ⊥ = Pγ⊥→γ′⊥(L)2, donde

Pγ⊥→γ′⊥(L) = 16 sin4 χ cos4 χ sin4

(
m2
γ′L

4ω

)
, (3.63)

Entonces la probabilidad total incluye tanto la componente paralela como la

perpendicular, es decir

PLSW = w‖Pγ‖→W→γ‖ + w⊥Pγ⊥→W→γ⊥ , (3.64)

donde w es un peso que considera la polarización inicial de la onda.

Usaremos nuevamente los regímenes de mezcla discutidos anteriormente

para aproximar las expresiones y discutir la física detrás de ellas.

Caso (I), |x | � sinχ:

Considerando las aproximaciones para el régimen de mezcla fuerte, la probabili-

dad puede aproximarse como

Pγ‖→W→γ‖ ≈ 4χ4(1− cos δ1 cos δ2)2 , (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 ángulo de

oscilación δ2 sale del rango de aproximación de ángulo pequeño. Esto último

ocurre cuando |m2
γ′ + m2

φ| > meV, la cual es una pequeña sub-región del espacio

de parámetros.

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

cualquiera de las dos siguientes condiciones

δ1 ≈ 2nπ y δ2 ≈ 2mπ , m, n ∈ Z , (3.66)
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Figura 3.4: Exclusión para diferentes pares de valores (mγ′ ,χ), donde las

líneas punteadas de fi representan el paso entre un régimen y

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

o

δ1 ≈ (2n + 1)π y δ2 ≈ (2m + 1)π , m, n ∈ Z . (3.67)

Para el caso de masas pequeñas, |m2
γ′ + m2

φ| < meV, tenemos δ2 < 1 y solo la

condición (3.66) puede mantenerse, generando franjas delgadas de insensibilidad

en

gχ =
4πn

BL
, n ∈ Z. (3.68)

Estas franjas corresponden a las mostradas en las Figuras 3.4 y 3.5, que pueden

ocurrir en regiones donde gχ > 3× 10−10eV−1.

Para masas más grande |m2
γ′+m2

φ| ∼ meV−10−2eV, pero aún 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 señalar que las líneas punteadas

fi corresponden a |x | = χ = 10i , es decir, f2 corresponde a |x | = χ = 10−2. Estas

líneas representan el límite entre el cambio de mezcla fuerte a mezcla débil, por

sobre la línea se está en el régimen de mezcla fuerte y por bajo la línea, los

regímenes de mezcla débil y muy débil.
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Figura 3.5: Exclusión para diferentes pares de valores de (mφ, g). Incluyendo

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

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

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

Casos (II) y (III), sinχ� |x |:
Las expresiones encontradas en esta sección aplican para los regímenes débil y

muy débil. Así la aproximación para la probabilidad está dada por

Pγ‖→W→γ‖ ≈ 16χ4 sin4

(
m2
γ′L

4ω

)
+ O(χ6/x2) . (3.69)

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 m2
γ′L/4ω ≈

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

O(χ6/x2) =
8χ6

x2
sin δ1 sin2

(
m2
γ′L

4ω

)(
∓ sin δ2 + sin δ1χ

2
)

, (3.70)

término que también depende de la masa de φ, como se observa por bajo las

líneas fi en la Figura 3.4.

La Figura 3.5 muestra la oscilación 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 líneas negras. Notar que para B = 0 todo el espacio

representado por la zona gris está excluido para los valores de (mγ′ ,χ) incluso

en nuestro modelo. Adicionalmente observamos que este modelo impone más

restricciones, debido a la región para masas pequeñas que es totalmente cubierta

gracias a las oscilaciones inducidas por el campo magnético.

En el caso de los ALPs se tiene un límite para la constante de acoplo del orden

de g ∼ 10−14 eV−1 cuando χ = 10−1. Por lo tanto el acoplo efectivo a fotones que

puede ser probado, χ2g es del orden de χ2g . 10−7 GeV−1 para la zona de masas

pequeñas; que es bastante similar al modelo ALP-fotón. Esto podría generarse

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

3.5. Conclusiones

Presentamos un análisis detallado de un modelo en el cual HPs y ALPs

están acoplados y su mezcla con fotones, al estar en presencia de un campo

magnético. Encontramos un interesante escenario de mezcla de tres partículas,

con dos ángulos de oscilación, el usual χ que parametriza la intensidad de acoplo

entre HP y fotones mediante el “Kinetic Mixing”, y un segundo ángulo de mezcla

dado por (3.37) que controla las oscilaciones de ALPs con la combinación lineal

cosχX‖ − sinχA‖. Este ángulo puede ser maximizado en presencia de un campo

magnético intenso, y por tanto también la probabilidad de conversión a fotón.
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Encontramos además que incluso siendo partículas sin masas (o masas

degeneradas), existe una probabilidad de oscilación y de observar sus efectos.

Incluso se puede discriminar entre modelos de una sola partícula WISP y nuestro

modelo. Esto debido a los “gaps” que aparecen en las mediciones y las líneas

“diagonal” mencionadas anteriormente y observadas en la Figura 3.4, además de

los efectos observados en la Elipticidad.

Otra característica de nuestro modelo es que logramos recuperar el caso

HP-fotón 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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Capítulo 4

Estableciendo Densidad de Reliquia

de Materia Oscura en una Era de

Decaimiento de Partículas

4.1. Introducción

Tal como se mencionó en la Sección 2.4 del Capítulo 2, el mecanismo de

Freeze-out/Freeze-in estándar se basa en el hecho que las partículas de DM

salen del baño térmico durante la época dominada por radiación, es decir, cuando

la tasa de expansión del universo es H ∝ T 2. Sin embargo, este mecanismo

puede variar al realizar cambios tanto en el modelo de partículas como en el

modelo cosmológico, por ejemplo: supongamos que la DM se desacopla en algún

momento del universo en el cual la densidad de energía dominante es diferente a

radiación, lo cual se traduce en una relación del parámetro de Hubble-Temperatura

diferente al estándar.

Un caso “natural”, en muchas extensiones del Modelo Estándar, es el de una

temprana era de dominación de materia, en donde H ∝ T 3/2 [81], o un escenario

en el cual se tiene decaimiento de partículas, lo que significa una inyección de
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entropía al baño térmico y en este caso H ∝ T 4 [82–85].

Podemos entonces tener un universo dominado a tiempos temprano por un

campo φ, con una ecuación de estado general del tipo (2.5). Haremos una re-

definición para ω, en la cual

ω =
n + 1

3
, (4.1)

donde n es un número entero. Entonces la evolución de la densidad de energía del

campo φ posee una ley de potencia arbitraria, de la forma ρφ(t) = ρφ(tI )a
−(4+n).

La interpretación de diferentes valores de ω, y por consiguiente de n, tienen

relación con diferentes tipos de modelos o restricciones; así por ejemplo: ω ∈
(−1,−1/3), o equivalentemente n ∈ (−4,−2), están permitidos en modelos con un

periodo inflacionario de de Sitter y su transición a radiación [86]. Otro ejemplo es

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

V (φ) =
4− 2n

(4 + n)2t2
I

exp

[
(φ(tI )− φ)

√
n + 4

]
, (4.2)

el cual es positivo para valores de ω ∈ (−1, 1), que corresponde a n ∈ (−4, 2). Sin

embargo, para valores de ω > 1, o 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

más rápido que radiación, es decir, H ∝ T n/2+2 con n > 0. Para este caso la

densidad de energía de φ eventualmente se vuelve despreciable debido al redshift

(expansión del universo). Dentro de estos valores permitidos de n está el caso de

“Kination” (n = 2), en donde el universo está dominado por la energía cinética de

un campo escalar φ, como por ejemplo el inflatón [89–92].

Por otro lado si consideramos el caso en que n < 0, para poder recuperar los éxitos

de la cosmología estándar, se debe requerir que este nuevo campo escalar φ

decaiga. Esto debido a que sabemos que las predicciones de BBN son acertadas

y la inclusión de este nuevo campo no debe modificar dichas predicciones, con lo
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cual a temperaturas del orden de T ∼ 10 MeV radiación debería ser la energía

dominante en el universo.

Por lo tanto nos enfocaremos en la inclusión de un nuevo campo φ, el cual

puede ser un fermión o un bosón, que domina tempranamente la energía del

universo y genera una tasa de expansión H ∝ T n/2+2. La principal característica

de este estudio recae en que la reliquia de DM se establece mientras el universo

está en un periodo de producción de partículas debido al decaimiento del campo

φ, es decir, H ∝ T 4. Producto de estos decaimientos la entropía no se conserva,

generando huellas en reliquia de DM, manifestandose de distinta manera si la

partícula de materia oscura realiza Freeze-In o Freeze-out. La finalidad de este

trabajo es mostrar que una cosmología no-estándar cambia la forma en la reliquia

de DM y por tanto puede evadir ciertas restricciones experimentales.

4.2. Ecuaciones de Boltzmann sin conservación de

entropía

Como mencionamos anteriormente, una de las características de la Cosmolo-

gía Estándar es la conservación de entropía en el universo (2.26). En el caso que

se mostrará a continuación, la entropía no está conservada debido a la producción

de partículas en el universo temprano.

Las expresiones que derivaremos a continuación reproducen los casos mostrados

en [84] para n = −1 y en [93] para n = 2. Comenzaremos considerando las

siguientes ecuaciones de Boltzmann

ρ̇φ + (4 + n)Hρφ = −Γφρφ , (4.3)

ρ̇R + 4HρR = Γφρφ + 2〈EX 〉(n2
X − n2

eq)〈σv〉 , (4.4)

ṅX + 3HnX =
b

mφ

Γφρφ − (n2
X − n2

eq)〈σv〉 , (4.5)
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donde Γφ y mφ son la tasa de decaimiento al SM y la masa de la partícula φ.

Las variables con puntos indican una derivada respecto al tiempo, el factor b

parametriza el “Branching ratio” de φ a la DM, 〈σv〉 representa la sección eficaz

de aniquilación, neq es la densidad de número en equilibrio usual y 〈Ex〉 es el

promedio de energía esperado de cada estado de DM.

Por convención se define el parámetro Γφ en términos de la temperatura de

re-calentamiento TRH después del decaimiento de φ, como

Γφ =

√
4π3g?(TRH)

45

T 2
RH

MPl
, (4.6)

generalmente esta convención proviene de H (TRH) = Γφ, donde el parámetro de

Hubble presenta solo la densidad de energía de radiación.

Adicionalmente a las ecuaciones (4.3)-(4.5), se tiene la ecuación para el parámetro

de Hubble descrita por

H2 =
8π

3M2
Pl

(ρφ + ρR + ρX ) , (4.7)

donde se considera todas las densidades de energía presentes.

Podemos escribir todas las cantidades relevantes de manera adimensional

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

definiendo el factor de escala adimensional

A ≡ a

aI
= aTRH , (4.8)

donde aI es un valor inicial de referencia, escogido como aI = 1/TRH.

Del mismo modo siguiendo el análisis mostrado en [84], podemos escribir de

manera adimensional los campos

Φ ≡ ρφa
4+nT n

RH =
ρφA

4+n

T 4
RH

, R ≡ ρRa
4 =

ρRA
4

T 4
RH

, X ≡ nXa
3 =

nXA
3

T 3
RH

.

(4.9)
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Usando estas expresiones adimensional, el parámetro de Hubble (4.7) se puede

expresar como

H =
T 2

RH

MPlA2+n/2

√
8π

3

(
Φ + RAn +

〈EX 〉XAn+1

TRH

)
. (4.10)

A modo de prueba, se puede elegir n = −1 obteniendo la misma expresión que

en [84].

Expresaremos también las ecuaciones (4.3)-(4.5) en término de las expresiones

adimensionales. Así, sustituyendo en (4.3) se tiene

Ȧ
d

dA

(
Φ

(AaI )4+nT n
RH

)
+ (4 + n)H

Φ

(AaI )4+nT n
RH

= −Γφ
Φ

(AaI )4+nT n
RH

. (4.11)

Manipulando la expresión un poco más y considerando (2.1), se obtiene

HAΦ′ = ΓφΦ , (4.12)

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

(4.10) y (4.6), tenemos finalmente

Φ′ = −
√
π2g?(TRH)

30

ΦA1+n/2√
Φ + RAn + 〈EX 〉XAn+1

TRH

. (4.13)

De manera análoga, podemos expresar (4.4) y (4.5) como

R ′ =

√
π2g?(TRH)

30

ΦA1−n/2√
Φ + RAn + 〈EX 〉XAn+1

TRH

+

√
3

8π

2〈σv〉〈EX 〉MPlA
n/2−1(X 2 − X 2

eq)√
Φ + RAn + 〈EX 〉XAn+1

TRH

(4.14)

y

X ′ =

√
π2g?(TRH)

30

b

mφ

ΦTRHA
−n/2√

Φ + RAn + 〈EX 〉XAn+1

TRH

−
√

3

8π

〈σv〉MPlTRHA
n/2−2(X 2 − X 2

eq)√
Φ + RAn + 〈EX 〉XAn+1

TRH

,

(4.15)

respectivamente.
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4.3. Temperatura máxima de radiación

Suponemos que la densidad de energía en el universo temprano está domi-

nada por φ, y más aún, suponemos que la radiación inicial del baño térmico es

despreciable. Lo cual implica que la densidad de energía inicial para el campo

φ está dada por ρφ(aI ) = (3/8π)H2
I M

2
Pl, donde HI ≡ H(aI ) es la tasa inicial de

expansión del universo. En este punto, todas las cantidades con sub-índice I ,

estarán referidas al momento a = aI .

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

ΦI =
3H2

I M
2
Pl

8πT 4
RH

, RI = XI = 0, AI = 1. (4.16)

Un caso en el cual estas condiciones iniciales pueden aparecer es, por ejemplo,

inmediatamente luego de inflación tal como es el caso de n = 2 o “Kination”

[89–92].

En [84], los autores estudiaron la evolución de la temperatura del baño térmico

del SM, suponiendo que antes del decaimiento de φ la componente de radiación

en el universo es despreciable.

Lo que se observó fue que durante el periodo dominado por materia, la temperatu-

ra aumenta debido al decaimiento de φ hasta un punto máximo TMax en el cual el

parámetro de Hubble sufre una transición a H ∝ T 4. Enfriándose entonces hasta

T = TRH donde H ' Γφ, lo cual indica que posterior a esto los decaimientos de φ

se vuelven despreciables y el universo vuelve a estar dominado por radiación, es

decir, H ∝ T 2.

Generalizaremos este análisis para el caso en que el parámetro de Hubble (4.7)

posee una potencia arbitraria en términos de la temperatura, debido a la ecuación

de estado general de φ .

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

R ′ =

√
π2g?(TRH)

30
Φ

1/2
I A1−n/2, (4.17)

e integrando obtenemos

R =


√

π2g?(TRH)
30

√
ΦI

(
1

2−n/2

)
(A2−n/2 − 1) para n < 4√

π2g?(TRH)
30

√
ΦI ln(A) para n = 4

. (4.18)

Debido a que la temperatura es una medida de la densidad de energía de radiación

(2.21), podemos encontrar una relación entre T y A

ρR =
π2g?(T )

30
T 4 = R

(
TRH

A

)4

. (4.19)

Sustituyendo (4.18) en (4.19), se puede obtener la evolución de la temperatura

(para n 6= 4)

T =

(
45

4π3

g?(TRH)

g 2
? (T )

)1/8 (
HIMPlT

2
RH

)1/4
[
A−(2+n/2) − A−4

2− n/2

]1/4

. (4.20)

Observamos que (4.20) tiene un punto crítico AMax, en donde la temperatura deja

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

AMax =

(
n + 4

8

)2/(n−4)

. (4.21)

Recordemos que AI = 1 corresponde a T = TRH y a > 1 implica que a > aI .

Entonces para A > AMax el término A−4 en (4.20) puede ser despreciado y

T ∝ A−(n/2+2). Notar que el valor de AMax es sensible al exponente n de la tasa de

expansión del universo temprano.

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

TMax =

(
45g?(TRH)

4π3g 2
? (TMax)

)1/8 (
MPlHIT

2
RH

)1/4
(

2

4− n

)1/4
[(

n + 4

8

) 4+n
4−n

−
(
n + 4

8

) 8
4−n

]1/4

.

(4.22)
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Como referencia, para distintos valores de n se tiene aproximadamente

TMax '
(
MPlHIT

2
RH

)1/4 ×



0,30 para n = −1

0,31 para n = −2

0,33 para n = −3

, (4.23)

donde se tomó g?(TRH) ≈ g?(TMax) ≈ 100. Por ejemplo, tomando algunos valores

como HI ∼ eV y TRH ∼ 1 TeV, se tiene que TMax ∼ 3 TeV para n ∼ O(1).

Podemos re-escribir la ecuación (4.20) en términos de una función normalizada

f (AMax) = 1 como sigue

T = TMaxf (A) (4.24)

con

f (A) ≡ κ(T )
[
A−(2+n/2) − A−4

]1/4
(4.25)

y

κ(T ) =

[
g?(TMax)

g?(T )

]1/4
[(

4 + n

8

) 4+n
4−n

−
(

4 + n

8

) 8
4−n

]−1/4

. (4.26)

Del mismo modo, algunos valores de referencias para κ son

κ(T ) ≈
[
g?(TMax)

g?(T )

]1/4



(
88

33·55

)1/20

para n = −1(
44

33

)1/12

para n = −2(
166

77

)1/28

para n = −3

. (4.27)

Tal como se muestra en la Figura 4.1, se observa para diferentes valores de n

que desde AI comienza a aumentar la temperatura hasta un punto máximo TMax y

la tasa de expansión en este periodo es H ∝ T n/2+2. Pasado el punto de TMax la

temperatura comienza a descender y el parámetro de Hubble cambia a H ∝ T 4.
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Figura 4.1: Evolución de la Temperatura en función de A para diferentes

valores de n.

Recordar que en este caso suponemos que el campo φ domina la energía del

universo, y por tanto, esta solución es válida solo hasta que la densidad de φ se

vuelve comparable con radiación; a este momento lo denotaremos por Ax .

Para el rango AMax < A < Ax , el término de A−4 en (4.20) puede despreciarse, es

decir,

T ∼ κTMaxA
−(2+n/2)/4 , (4.28)

en este periodo la densidad de energía del campo φ escala como ρ = ΦI T
4
RH/A

4+n

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

(4.10) y (4.16) se tiene

H2 ' 8π

3MPl

ΦIT
4
RH

A4+n
=
(
HIA

−(4+n)/2
)2

, (4.29)

más aún, de (4.28) y (4.20) se puede encontrar el factor de escala en términos de

la temperatura, obteniendo

A−(4+n)/2 =

(
4π3(2− n/2)2g 2

? (T )

45g?(TRH)

)1/2
T 4

HIMPlT 2
RH

. (4.30)
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Finalmente usando (4.30) en (4.29) se tiene una expresión para H en AMax <

A < Ax

H = |4− n|
(
π3g 2

? (T )

45g?(TRH)

)1/2
T 4

MPlT 2
RH

. (4.31)

Por lo que AMax indica el punto en el cuál comienza la transición hacia H ∝ T 4.

4.4. Inicio de la dominación de radiación

Debido a los decaimientos de φ, eventualmente radiación se vuelve la compo-

nente dominante en el universo, lo cual es deseable para que las observaciones

de BBN no sufran ningún cambio.

La densidad de energía de φ está dada por (4.13) y al usar las condiciones

iniciales mostradas en (4.16), obtenemos una ecuación de variables separables

dΦ′√
Φ

= −dA

√
π2g?(TRH)

30
A1+n/2 . (4.32)

Evaluando esta integral desde AI = 1 encontramos

Φ =


ΦI · exp

[
−
√

π2g?(TRH)
30

1
2+n/2

(A2+n/2 − 1)

]
para n 6= −4

ΦI · A−
√
π2g?(TRH)/30 para n = −4

. (4.33)

Ya que la densidad de energía de φ cae rápidamente, mientras que radiación

aumenta gradualmente, hasta que en Ax ambas se vuelven iguales, es decir,

Φ(Ax ) ' R(Ax ). Pasado el punto de igualdad Ax , en poco tiempo el universo

comienza a ser dominado por radiación y por tanto el parámetro de Hubble cambia

a H ∝ T 2. Además la ecuación encontrada para radiación anteriormente (4.18) ya

no es válida para A & Ax (al igual que la Figura 4.1) debido a que para el punto

de igualdad no es razonable despreciar la contribución de R1. Para encontrar el
1Esta aproximación también es inválida si el valor de X crece mucho, pero ya que el crecimiento

de X depende del parámetro b/mφ, el cual es pequeño, sigue siendo despreciable para el cálculo

de Ax
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Figura 4.2: Solución numérica para Ax y Tx en función de ΦI para distintos n

(Izquierda y Centro, respectivamente). Solución numérica para T

en función de A (Derecha) para n = −2 y −3.

punto de igualdad Ax 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 Ax encontrados numéricamente para

distintos n, en el cual se puede realizar un ajuste para encontrar la función Ax (ΦI ),

la cual tiene la forma Ax = cnΦmn donde cn y mn son las constantes del ajuste que

dependen del valor de n. Recordar que este punto Ax indica el inicio en el cual

(4.18) y (4.33) no son válidas. Además mediante (4.20) se puede encontrar Tx al

reemplazar los valores de Ax para un TRH dado. Notar que en la Figura 4.2 central

se observa la diferencia entre TMax y Tx , la cual indica la longitud de la transición

desde H ∝ T n/2+2 hacia H ∝ T 2. Finalmente la Figura 4.2 de la derecha muestra

la evolución de la temperatura para dos valores particulares de n, los cuales son

−2 y −3.

4.5. Implicaciones en la Materia Oscura

En las secciones anteriores estudiamos el comportamiento de la temperatura

y de la tasa de expansión del universo para el caso en que el universo temprano
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está dominado por un campo φ con una ecuación de estado general. Conside-

raremos las implicaciones en la DM, en particular, cómo la densidad de reliquia

de DM depende del exponente n del parámetro de Hubble H ∝ T n/2+2, siendo

el escenario de interés que la densidad de reliquia sea establecida antes de la

dominación de radiación.

En esta sección estudiaremos:

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

4.5.2: Freeze-out durante recalentamiento: Producción térmica con equilibrio quí-

mico.

4.5.3: Producción no-térmica.

4.5.1. Freeze-in

Primero supondremos que la DM es siempre no-relativista y no alcanza el

equilibrio químico (X � Xeq). Este caso de producción de DM ha sido formulado

en [23] y desarrollado en [25, 94–98]. Para nuestro estudio consideramos que que

la evolución de X está dada por (4.15), donde por el momento tomaremos el caso

b = 0, tenemos de forma aproximada

X ′ =

√
3

8π
〈σv〉MPlTRHΦ

−1/2
I An/2−2X 2

eq , (4.34)

con Xeq la distribución de equilibrio dada por

Xeq ≡ a3neq
X =

A3

T 3
RH

g

(
MXT

2π

)3/2

e−
MX
T , (4.35)

siendo g los grados de libertad internos de la DM.

Reemplazando (4.28) y (4.35) en (4.34) tenemos

X ′ = 〈σv〉g
2M3

Xκ
3T 3

Max

8π3HIT 3
RH

A(20+n)/8e
− 2MX A(4+n)/8

κTMax . (4.36)
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Podemos expresar la sección eficaz en términos de ondas s y p, es decir, 〈σv〉 =

αs/M
2
X + αpT/M

3
X , con lo cual integramos2 la ecuación (4.36), obteniendo

X∞ =
2−(n+28)/(n+4)

n + 4
g 2 (κRHTMax)(4n+40)/(n+4)

π3HIT 3
RHM

24/n+4
X

Γ

(
n + 28

n + 4

)(
αs +

n + 4

12
αp

)
, (4.37)

donde aquí Γ es la función gamma. Suponiendo que la DM es no-relativista y que

no alcanza el equilibrio químico para b ≈ 0, entonces

ρX (TRH) = MXnX (TRH) = MXX∞
T 3

RH

A3
RH

. (4.38)

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

recalentamiento, se tiene

ρR(TRH) =
π2g?(TRH)

30
T 4

RH, (4.39)

y comparando las tasas de densidad de energía ahora (Tnow) y en recalentamiento

(TRH) tenemos

ρX (Tnow)

ρR(Tnow)
=

TRH

Tnow

ρX (TRH)

ρR(TRH)
=

MX

Tnow

30

A3
RHπ

2g?(TRH)
X∞ . (4.40)

Reemplazando (4.37) en (4.40) da como resultado

ρX (Tnow)

ρR(Tnow)
=

30× 2−
n+28
n+4 MX

A3
RHπ

5g?(TRH)Tnow(n + 4)

g 2 (κRHTMax)
4n+40

n+4

HIT 3
RHM

24
n+4

X

Γ

(
n + 28

n + 4

)(
αs +

n + 4

12
αp

)
.

(4.41)

Usando la ecuación (4.28) podemos obtener el valor de ARH y expresar la abun-

dancia de reliquia de DM como

ΩXh
2

ΩRh2
=

30× 2−
n+28
n+4 g 2

π5(n + 4)HI g?(TRH)Tnow
Γ

(
n + 28

n + 4

)
(κRHTMax)4

T
3 (n−4)

(n+4)

RH M
20−n
n+4

X

(
αs +

n + 4

12
αp

)
,

(4.42)

en términos de las densidades de energías relativas ΩR,X para radiación y

DM. Notar que en el caso n = −1 y reemplazando la forma de TMax, obtene-

mos la misma expresión para el ‘Caso A’ de [84].
2En esta integral despreciamos la dependencia en la temperatura de κ, asumiendo que

κ = κ(TRH)
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Figura 4.3: Regiones para TRH-MX donde AMax < A∗ < Ax , para n = −2

(Izquierda). Ejemplo para n = −2, HI = 10−4 GeV y αs = 10−18,

la línea representa la densidad ΩDM observada (Derecha).

Adicionalmente, derivando la ecuación (4.36) encontramos el punto máximo

de producción de DM denotado por A∗. Siendo para el caso de onda-s

A∗ =

[(
20 + n

4 + n

)
κTMax

2MX

] 8
4+n

' (ΦI )
1

4+n

[
0,3 · TRH

2MX

(
20 + n

4 + n

)] 8
4+n

, (4.43)

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

Para la densidad de reliquia encontrada en (4.42), es decir, mientras H ∝ T 4,

un requisito es que AMax < A∗ < Ax . Esto último es debido a que se quiere que la

máxima producción de DM se genere mientras φ decae a partículas del SM. En la

Figura 4.3 (Izquierda) se observa el espacio de parámetros para el cual se cumple

la condición impuesta a A∗, notando que al aumentar el valor de ΦI , y por tanto

HI , 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 región de parámetros AMax < A∗ <

Ax , junto con la curva para la cual la densidad de reliquia de DM observada es

reproducida (Ωx = Ωobs), para un ejemplo específico tomando n = −2 y HI = 10−4
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con acoplos αs = 10−18 y αp = 0. Recordar que la constante de acoplo es muy

pequeña debido a que estás partículas tipo FIMP, no entran en equilibrio térmico.

En la siguiente sub-sección mostraremos la condición para α bajo la cual X < Xeq

a todo tiempo.

4.5.2. Freeze-out durante recalentamiento

Ahora analizaremos el caso en que la DM alcanza el equilibrio químico y luego

realiza Freeze-out mientras H ∝ T 4. Podemos encontrar el punto de freeze-out

como mostramos en (2.43), sustituyendo (4.35) en neq
X = X eqA−3T 3

RH y utilizando

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

g√
8π3
〈σv〉(MXTfo)3/2 exp

(−MX

Tfo

)
= |4− n|

(
π3g 2

? (Tfo)

45g?(TRH)

)1/2
T 4

fo

MPlT 2
RH

, (4.44)

donde Tfo es la temperatura de Freeze-out.

De la expresión anterior se encuentra una ecuación trascendental para el punto

de Freeze-out, dado por

xfo = ln

(
3g MPlT

2
RHg?(TRH)1/2

|4− n|
√

5 · 8π3g?(TF )M3
X

(
αsx

5/2
fo + αpx

3/2
fo

))
, (4.45)

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

pequeños cambios de valores, implica que para un largo espacio de parámetros

se tendrá xfo ∼ O(10). Podemos comparar Tfo ∼ MX/O(10) con Tx , para ello

observamos en la Figura central de (4.2) que Tx ∼ ((O)(100) − (O)(1000) GeV,

por lo tanto para MX & 1 TeV se cumple que Tfo > Tx y por tanto existe un

gran espacio de parámetros en el cual el Freeze-out puede ocurrir antes de que

radiación 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 Tnow, para lo cual evolu-

cionaremos desde Tfo hasta TRH y luego desde TRH hasta Tnow, entonces para la
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primera evolución se tiene

ρX (TRH) =

(
a(TRH)

a(Tfo)

)−(4+n)

ρX (Tfo) =

(
g?(TRH)

g?(Tfo)

)2(
TRH

Tfo

)8

ρX (Tfo) , (4.46)

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

Para la segunda evolución seguimos los mismos pasos utilizados en el caso

anterior, encontrando

ΩXh
2

ΩRh2
= |4− n| 5

√
5

4
√
π

√
g?(TRH)

g?(Tfo)

T 3
RH

TnowMXMPl

1

αsx
−4
fo + αpx

−5
fo /5

. (4.47)

De esto podemos notar que la densidad de reliquia para una partícula que realiza

Freeze-out es prácticamente insensible al exponente de la tasa de expansión

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 químico. Específicamente, para

X∞ . Xeq(T∗), donde T∗ es la temperatura a la cual domina la producción de

DM dada por la ecuación (4.48), la DM se mantendrá fuera del equilibrio en todo

momento y por tanto su producción será via Freeze-in. Por lo tanto existe un valor

αcrit en el cual se rompe la desigualdad X∞ . Xeq(T∗).

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

T∗ ' MX

(
8 + 2n

20 + n

)
. (4.48)

Aplicando el criterio que para α = α(crit) se cumple que X∞ = Xeq(T∗), para una

onda-s se tiene

α(crit)
s =

2π3M3
X (20 + n)

3(12−n)
2(n+4) (4 + n)

5n−28
2(n+4) |4− n|

√
45gΓ

(
28+n
4+n

)
e

20+n
2(n+4)MPlT 2

RH

g?(T∗)

g?(TRH)1/2
, (4.49)

por lo que para α < α(crit) la reliquia se establecerá por Freeze-in, en caso contrario

será por Freeze-out.

69



4.5.3. Producción no-térmica

Este escenario es importante cuando b 6≈ 0, en cual caso una significativa po-

blación de DM (posiblemente dominante) puede producirse directamente mediante

decaimientos de φ [85].

El caso de producción no-térmica sin alcanzar equilibrio químico es descrito por

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

X ′ =

√
π2g?(TRH)

30

b

mφ

ΦTRHA
−n/2√

Φ + RAn + 〈EX 〉XAn+1

TRH

. (4.50)

Integrando para n 6= 2 desde AI hasta ARH y aplicando las condiciones iniciales

(4.16), encontramos que la población total de DM producto de los decaimientos

de φ es

XRH ≡ X (TRH) ' − 2η

n − 2

√
πg?(TRH)

80

HIMPl

TRH

(
A

1−n/2
RH − 1

)
, (4.51)

donde definimos η ≡ b/mφ, que parametriza la fracción de decaimientos de φ en

X .

El caso para n = 2 es discutido en [93] y se obtiene XRH ∝ ln(ARH); pero en

nuestro análisis nos enfocaremos solo en (4.51).

Nuevamente utilizando (4.38) y (4.39), tenemos

ρXb
(Tnow)

ρR(Tnow)
' 15MXHIMPlη√

5(2− n)π3/2g?(
√
TRH)T 4

RHTnow

(
A

2−n
2

RH − 1
) T 3

RH

A3
RH

. (4.52)

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

ΩX

ΩR
' 15MXHIMPlη√

5(2− n)g?(
√
TRH)π3/2T 3

RHTnow

([
κTMax

TRH

] 4(2−n)
n+4

− 1

)(
TRH

κTMax

) 24
n+4

.

(4.53)

Notar una vez más que (4.53) generaliza la expresión encontrada en [85] para

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

Oscura para producción no-térmica.

En este caso el requerimiento es AMax < ARH < Ax , donde ARH ≡ A(TRH). Desde

(4.6), (4.20) y (4.28) se tiene que ARH ∼ (
√

ΓφMPl/κTMax)−8/(4+n). Ya que de estas

cantidades solo ARH depende de Γφ, esto implica que la inecuación para ARH,

descrita anteriormente, no está restringida. La única restricción 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 TRH & 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 producción no-térmica sin

alcanzar el equilibrio químico, 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 parámetro η entrega un gran

grado de libertad, lo cual implica impactos substancialmente grande en los valores

de TRH necesarios para reproducir la reliquia observado.

Notar que si la fracción de decaimientos de φ (controlado por b) es lo suficien-

temente grande, la DM podría entrar en equilibrio y en tal caso la contribución

de producción no-térmica se reduce a la aniquilación de DM. Este decaimiento

de φ puede mantener en equilibrio a la DM hasta pasado el punto T ∼ MX y por
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tanto solo podría hacer Freeze-out en la época en que T ∼ TRH (momento en el

cual la producción de partículas cesa). Como se argumenta en [85] en el caso 4,

esto lleva a un escalamiento en la densidad de radiación debido a la diferencia

de entropías entre TRH y el Freeze-out a Tfo. Específicamente, la reliquia de DM

será ΩX ∼ (TFO/TRH)ΩRD donde ΩRD es la reliquia esperada desde el Freeze-out

durante el dominio de radiación.

4.6. Conclusiones

No se tiene ningún tipo de medición en el universo temprano previo a la época

de BBN, por lo que si estuvo o no dominado por radiación antes de éste periodo

es desconocido. En esta línea, existen muchos escenarios propuestos en los

cuales el universo temprano no está dominado inmediatamente por radiación, sino

que atraviesa por periodos con tasas de expansiones diferentes antes de llegar a

radiación con la ya conocida forma H ∝ T 2. En este caso nos hemos enfocado en

el caso en que el universo está dominado por algún estado φ que lleva a una tasa

de expansión de forma general H ∝ T n/2+2, pero debido al hecho que φ decae

ocurre una transición a H ∝ T 4. Observando que la tasa de expansión inicial deja

huellas en la densidad de reliquia de DM establecida mientras H ∼ T 4, porque el

valor del exponente n cambia la evolución de la temperatura del baño térmico del

SM.

Las posibilidades de que la DM se haya establecido durante periodos de

inyección de entropía durante dominación de materia ha sido estudiado en [84]

y [85]. Luego se estudio el caso de dominación via “Kination” en [93]. En este

estudio se generalizó todos estos casos para diferentes épocas de dominación,

resaltando además cómo la elección de n se propaga en la cosmología de una

era en la cual se tiene una inyección de entropía significativa debido al campo φ 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 expansión

inicial; no así en el caso de Freeze-in y producción no-térmica, donde se tienen

aportes significativos debido a n.

La dependencia de la temperatura con la tasa de expansión inicial puede

impactar significativamente en la forma de la reliquia de DM, es por esto que

estas variantes cosmológicas 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 cómo estos

modelos de partículas específicos se modifican para un campo φ con una ecuación

de estado general. Incluso puede llevarse más allá y utilizar observaciones o

parámetros cosmológicos para testear la dependencia de la temperatura con la

tasa de expansión inicial, como por ejemplo en desviaciones del espectro de

potencias [111–113].
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Conclusiones generales

Extensiones al SM, como teoría de cuerdas, nos entrega un gran número de

candidatos para solucionar problemas en el universo. En esta línea aparecen los

ALPs y los HPs, cuya motivación proviene de teorías en más dimensiones, pero

que pueden ser incluidas para llenar los “espacios” que nos deja la física conocida

al día de hoy. Y esto último solo mencionando algunas partículas del grupo WISP.

Bajo esta línea, hemos estudiado diferentes maneras de extender el Modelo

Estándar de física de partículas, cubriendo un gran espacio de parámetro para

las hipotéticas partículas propuestas. Estas partículas como se mostró pueden

solucionar diferentes problemas, no solo el problema de DM. Vimos que la inclu-

sión de nueva física a través de una nueva partícula 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 partículas puede solucionar más de un problema planteado en

el SM y en el modelo cosmológico.

En esta dirección propusimos un modelo de oscilación de tres partículas

(ALPs, HPs y fotones), donde observamos sus efectos medibles en experimentos

de laboratorio. Calculamos la Elipticidad y Rotación de la onda de fotones al

atravesar un campo magnético y usando la medición de PVLAS generamos una

zona de exclusion para dichas partículas, Figura 3.2 y 3.3, encontrando nuevas

características como “gaps” en la zona de exclusion o nuevas regiones excluidas.

Del mismo modo encontramos las probabilidades de oscilación de estas partículas
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en una región en particular o en experimentos del tipo LSW, donde observamos

que sigue manteniendo una zona de mayor exclusión que los experimentos de

birrefringencia como PVLAS. Encontrando además, las mismas propiedades

anteriormente nombradas, como son los “gaps”, Figura 3.4 y 3.5.

Recalcando una característica notable, que es la oscilación incluso si las

partículas involucradas no poseen masa.

Por otro lado damos un salto en la escala de energías para proponer partículas

que pueden dar cuenta de la densidad de DM que se observa en el universo,

como son las partículas tipo WIMPs y FIMPs. Las primeras sumamente motivadas

por el denominado “Milagro WIMP”, pero que en el último tiempo han perdido

fuerza debido al poco espacio de parámetros que queda disponible para buscarlas.

Como una variante o alternativa a las WIMPs, nacen estas otras partículas tipo

FIMPs, cuya principal diferencia es que nunca están en equilibrio y por tanto su

producción 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 último tiempo, mediante la formulación de una cosmología no-

estándar. Para producir este tipo de modelos, se puede suponer que el universo

no está dominado por radiación al momento en que se establece la reliquia de

DM, sino que está dominado por otro estado φ, siendo esta la principal motivación

para el segundo estudio mostrado.

Si la tasa de expansión del universo temprano posee una forma general

H ∝ T n/2+2, el exponente n relacionado con la ecuación de estado de φ, 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 producción máxima

de DM, observando que una Cosmología no-Estándar puede proporcionar un

espacio de parámetros en el cual se puede reproducir la cantidad de reliquia de

DM actual para dicha producción máxima (Figura 4.3).

Así mismo encontramos un espacio de parámetros para una producción no-
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térmica de DM mediante decaimientos del campo φ que puede dar cuenta de la

reliquia de DM observada actualmente, para diferentes Cosmologías no-Estándar

y diferentes tasas de decaimientos del campo φ (Figura 4.4).

El hecho de que la partícula realice Freeze-out o Freeze-in, es netamente una

característica de las interacciones que posea, tal como mostramos en (4.49), si

sus interacciones son lo suficientemente fuertes para provocar que la partícula

entre en equilibrio químico, entonces sufrirá Freeze-out.

Cabe destacar que todas estas cantidades dependen del campo dominante

en el universo temprano, vía el factor n en su ecuación de estado.

Como se mencionó en un comienzo, de existir este nuevo sector de la física al

menos debe contener una nueva partícula para proporcionar la reliquia de DM.

Además, estamos entrando en una era de precisión en cosmología, en la que

intentar explorar modelos más complejos con mediciones y observaciones resulta

posible, y es probable que en los próximos años el universo mismo sea uno de

los mejores laboratorios para testear física más allá del modelo estándar.
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