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Abreviaciones
Lista de abreviaciones usadas en esta tesis:

CMB: Fondo cósmico de microondas (Cosmic Microwave Background)

DM: Materia oscura (Dark matter)

EW: Electrodébil (Electroweak)

GUT: Teoría de Gran Unificación (Grand Unified Theory)

LSR: Sistema de reposo local (Local Standard of Rest)

MACHO: Objeto astrofísico masivo de halo compacto (Massive as-
trophysical compact halo objects)

MSSM: Modelo Estándar Supersimétrico Mínimo (Minimal Supersym-
metric Standard Model)

PDG: Grupo de datos de partículas (Particle Data Group)

SM: Modelo estándar (Standard Model)

SUSY: Supersimetría (Supersymmetry)

WIMP: Partícula masiva débilmente interactuante (Weakly interac-
ting massive particle)

Neutralino: Cualquier combinación de las partículas supersimétricas
compañeras de los bosones de gauge (fotinos, higsinos, gluinos, wino)





Resumen

En este trabajo estudiaremos un modelo de materia oscura y su posible
detección en detectores que usan métodos directos. Para esto analizamos
la interacción entre materia oscura y quarks y posteriormente nucleones y
núcleos.

Tomaremos como referencia extensiones mínimas de modelos supersimé-
tricos, al tipo del modelo MSSM y extensiones similares. Desarrollaremos
el formalismo necesario para calcular la sección eficaz de interacción entre
los WIMPs (partícula masiva débilmente interactuante) y los quarks como
función de los parámetros del modelo, tomaremos como partícula de ma-
teria oscura neutralinos (χ) de masas menores a 600 GeV. Consideraremos
dos tipos de interacciones en el lagrangiano efectivo, la interacción escalar y
la interacción axial-vectorial. Encontramos que en ambos tipos de interac-
ción, la sección eficaz neutralino-nucleón decrece para valores crecientes del
parámetro µ.

Para el caso de interacción escalar, la sección eficaz entre neutralino y
neutrones es similar a la correspondiente a la interacción entre neutralino
y protones. El mediador dominante es el Higgs más liviano. Por otro lado,
encontramos que la sección eficaz disminuye al aumentar el parámetro tan β.
Hemos comparado las secciones eficaces calculadas con datos observacionales
y estimaciones teóricas disponibles.

Para el caso de interacción axial-vectorial, encontramos que las secciones
eficaces para neutrones y protones son diferentes y es más notoria para
masas pequeñas del neutralino. El bosón mediador que domina el canal
axial-vectorial es el Z. En este canal, la sección eficaz cambia al modificar
el valor de tan β y este cambio depende del valor del parámetro µ y de la
masa del neutralino.

A continuación, calculamos la tasa de reacciones posibles en un detector
considerando dispersión elástica independiente y dependiente del spin. En-
contramos que depende de la posición geográfica de los detectores, la fase
de la señal depende de la longitud y la amplitud de la latitud. La mayor
interacción entre la materia oscura y los núcleos del detector se da a bajas
energías de retroceso, es por esto que es muy importante lograr una mayor
sensitividad en los detectores. Al estudiar la dependencia con los parámetros
del modelo teórico utilizado, encontramos que a menor valor de µ la tasa de
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2 CAPÍTULO 0. RESUMEN

reacciones aumenta.
Por último en base a los resultados obtenidos, concluimos que para el

futuro laboratorio ANDES es conveniente utilizar un detector de xenón o
iodo si se quiere medir la interacción independiente del spin, ya que las tasas
de reacciones calculadas resultan ser las mayores. Mientras que si se busca
medir la interacción dependiente del spin no podemos concluir qué material
es el más conveniente, ya que tasa de interacción depende del modelo nuclear
utilizado para calcular el contenido de spin.

Contribuciones originales de la tesis

1. Hemos calculado los valores de las secciones eficaces para la interacción
neutralino-núcleo incluyendo explícitamente factores de forma nucleó-
nicos y nucleares, analizado un rango amplio de masas para neutralinos
en la extensión mínima de los modelos supersimétricos.

2. Hemos analizado, tal como lo propone el experimento DAMA la posible
existencia de modulaciones debido a la existencia de materia oscura.
Esta tesis aporta los primeros resultados obtenidos para laboratorios
en el hemisferio sur, y hemos tomado para tal cálculo las coordenadas
del futuro laboratorio ANDES.
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Capítulo 1

Introducción

Desde hace mucho tiempo nos hemos preguntado sobre el origen del
Universo y su composición. A lo largo de los años hubo diversos avances
en técnicas experimentales para estudiar las estructuras a gran escala con
telescopios espaciales. También para entender las pequeñas componentes
que forman la materia (quarks y leptones) se han construido aceleradores
de partículas. Estas preguntas abarcan desde la cosmología a la física de
partículas elementales.

A finales del siglo XX, se dio un gran salto en el conocimiento sobre los
constituyentes de la materia y las fuerzas con las que interactúan, sentando
las bases de lo que conocemos hoy en día como el modelo estándar de par-
tículas (SM standard model, por sus siglas en inglés). Sin embargo, quedan
todavía muchas preguntas abiertas, una de ellas es cual es la naturaleza de
la materia oscura que será el tema central de esta tesis.

1.1. Evidencias sobre la existencia de materia os-
cura en el Universo

A pesar que la materia oscura aún no se ha detectado directamente
y sus propiedades siguen siendo en gran parte desconocidas, existen evi-
dencias provenientes de observaciones astronómicas que sostienen que gran
parte del Universo es oscuro. Algunas de las evidencias se presentan en las
observaciones a escalas galácticas, de cúmulos de galaxias y de observables
cosmológicos [1].

El astrónomo búlgaro Fritz Zwicky, en 1933, [2] estudió el corrimiento al
rojo de las galaxias en el cúmulo Coma. A partir de sus mediciones determinó
la velocidad de rotación de las galaxias y utilizando el teorema del virial
calculó la masa total del cúmulo. Comparando sus resultados con la masa
luminosa, estimada a partir de la cantidad de galaxias, encontró que la masa
total del cúmulo era 400 veces mayor que la masa luminosa.

Por su parte en 1970 Vera Rubin y Kent Ford [3] midieron la curva de
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6 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

rotación de la galaxia Andrómeda estudiando regiones de hidrógeno ionizado
(HII) a diferentes distancias del centro galáctico. Al realizar un gráfico en
función de la distancia al centro de la galaxia, notaron que fuera de la región
central, la velocidad de rotación no obedecía la ley de Kepler, sino que era
prácticamente constante (ver Figura 1.1), indicando la presencia de una
masa no "luminosa". Al analizar estos resultados encontraron que la mayor
cantidad de masa de la galaxia se encuentra localizada en la parte oscura
del halo.
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Figura 1.1: Curva de rotación de la galaxia Andrómeda (M31). Figura ex-
traída de la referencia [3].

La existencia de materia oscura cuenta también con evidencias prove-
nientes de lentes gravitacionales, ya que de acuerdo con la teoría general
de la relatividad [4] las trayectorias de la luz se curvan en presencia de ob-
jetos masivos, tales como galaxias (materia visible, y en este caso materia
oscura). La luz, al llegar al observador crea una imagen distorsionada de la
fuente. Un claro ejemplo es el efecto producido por el Cúmulo Bala [5] que
consiste en dos cúmulos de galaxias que han sufrido una colisión frontal. Las
nubes de gas caliente (observadas a través de su emisión de rayos X) que
contienen la mayor parte de la masa bariónica en ambos cúmulos, se han
desacelerado en la colisión, mientras que el movimiento de las galaxias y los
halos de materia oscura permanecieron casi intactos. El análisis del efecto
de lente gravitacional muestra que el centro de masa de ambos cúmulos está
claramente separado de las nubes de gas (Figura 1.2), indicando la presencia
de una gran cantidad de masa adicional en ambos grupos. El Cúmulo Bala
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es el primer ejemplo conocido de un sistema en el que la materia oscura y
la componente bariónica se han separado [6].

Figura 1.2: Imagen de rayos X del Cúmulo Bala obtenido por el Observatorio
de rayos X Chandra, superpuesto con contornos de potencial gravitacional
en verde. Figura extraída de la referencia [5].

A grandes escalas se observan evidencias de materia oscura al estudiar
la distribución de grandes estructuras en el Universo y del fondo cósmico
de microondas (CMB, Cosmic Microwave Background) [7]. El espectro de
potencias del CMB es una de las pruebas más importantes hoy en día de la
existencia de la materia oscura (ver figura 1.3) ya que la posición y amplitud
de sus picos reflejan la composición del Universo primordial. En particular,
el tercer pico es muy sensible a la cantidad total de materia oscura, mien-
tras que la posición del primer pico muestra que el Universo es plano [1].
Las últimas mediciones de Planck arrojan una densidad de materia oscura
relativa a la densidad crítica de ΩCDM = 0.2589 ± 0.0057 [8].

1.2. Composición de la materia oscura: posibles
candidatos

La naturaleza de la materia oscura aún no se ha establecido, sin embargo
basándose en evidencias observacionales se puede clasificar a partir de sus
constituyentes (tanto fermiónicas como bosónicas sobre toda la escala de
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Figura 1.3: Espectro de potencia de CMB. Figura extraído de la referencia
[8].

masas)1, a partir de sus mecanismos de producción (térmicos o no-térmicos)
o a partir de sus propiedades cinemáticas (frías, calientes o tibias) [9].

Si consideramos a la materia oscura como bariones, encontramos que
los MACHOs (massive astrophysical halo objects), objetos compactos del
espacio interestelar que producen el efecto de lentes gravitacionales sobre
las estrellas del fondo son los principales candidatos. Algunos ejemplos son:
los agujeros negros de origen estelar, las enanas blancas, estrellas débiles,
enanas marrones, planetas [10]. Análisis de las observaciones de microlen-
sing gravitacional [11], sobre el halo de nuestra galaxia muestran que los
MACHOs podrían constituir el 20 % de la materia oscura en la galaxia. Sin
embargo los modelos que consideran que los MACHOs forman toda la ma-
teria oscura, están descartados [10]. Por otro lado la naturaleza bariónica de
la materia oscura está descartada ya que los valores obtenidos por Planck
[8] y WMAP [12] sugieren que el Universo está compuesto por un 26% de
materia oscura descartando que la misma pueda ser bariónica (el Universo
tiene 5 % de materia bariónica).

La producción de materia oscura puede ocurrir por procesos térmicos o
no térmicos. En el Universo primordial la materia oscura se encontraba en

1algunos ejemplos de esta clasificación son los MACHOS, neutralinos, neutrinos esté-
riles y ‘fuzzy dark matter’, respectivamente.
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equilibrio térmico y químico con el plasma ya que las altas temperaturas
hacían que los bariones y la materia oscura estuvieran en constante inte-
racción. A medida que el Universo se expande, la temperatura disminuye
al igual que la tasa de interacción entre las partículas. Si la tasa de inter-
acción que involucra materia oscura es menor que la tasa de expansión del
Universo, la materia oscura se desacopla del plasma [6, 13], fenómeno que se
conoce como freeze out. A partir de ese momento la densidad comóvil de las
partículas de materia oscura es constante como se observa en la Figura 1.4.

Figura 1.4: Densidad comóvil de las partículas de materia oscura para dife-
rentes secciones eficaces de aniquilación de materia oscura. Figura extraída
de la referencia [13]

La partículas que se producen a través del desacople o del freeze out, son
llamadas reliquias térmicas, cuyos candidatos más populares son los WIMPs
(weakly interactive massive particles), partículas masivas débilmente inter-
actuantes. Para obtener la densidad reliquia adecuada a las observaciones, la
sección eficaz de aniquilación debe ser del orden de éσvê Ä 3×10−26cm3 s−1,
que es el orden de magnitud que se espera para una partícula de 100 GeV
de masa que interactúa a través de la fuerza electrodébil [14].
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Así mismo la producción de materia oscura se pudo dar por procesos no
térmicos como el decaimiento de otras partículas con mayor masa o a través
de ciertas condiciones de simetría [14]. Puede que las partículas de materia
oscura nunca hayan experimentado el equilibrio térmico y haberse producido
de forma no térmica después del período de inflación. Se estima la posible
masa de estas partículas del orden de ∼ 1013 GeV o más. A estos candi-
datos de materia oscura ultra pesados se los conoce como WIMPZILLAs
[15]. Estas partículas podrían decaer en una escala de tiempo muy larga en
rayos cósmicos muy energéticos [16]. Actualmente se están investigando las
posibilidades de detectarlos en la próxima generación de experimentos de
detección de rayos cósmicos [17].

La masa de las partículas de materia oscura y la temperatura de Univer-
so en el momento en el que se desacoplaron del plasma cósmico determina
si el movimiento de las partículas era relativista o no al momento del des-
acople. Esta velocidad es crucial para determinar el rol que juega la materia
oscura en la formación de cúmulos de galaxias y estructuras a gran esca-
la [9]. Podemos clasificarlas como: i) calientes; aquellas cuyas velocidades
eran relativistas al momento del desacople (su masa era mucho menor que
su energía cinética), ii) frías; aquellas cuyas velocidades no eran relativistas
al momento de desacople (su masa era mayor que la temperatura del Uni-
verso), iii) tibias; cuyas velocidades no eran relativistas en esa época, pero
tampoco despreciables. Las partículas calientes son muy livianas, las frías
son partículas pesadas, mientras que las tibias se espera que su masa sea del
orden del keV [18].

Cada uno de los modelos de partícula conduce a diferentes estructuras
de formación, pudiéndose determinar si la materia oscura no bariónica es
fría, tibia o caliente. A partir de simulaciones numéricas de formación de
estructuras se determinó que, para el caso de la materia oscura caliente
(neutrinos livianos), los resultados no se ajustan con las observaciones [19],
sin embargo, la materia oscura tibia y fría se mantienen como candidatos
viables [20]. Uno de los candidatos actuales a la materia oscura tibia es el
neutrino estéril, propuesto en el año 1993 por Dodelson [21]. Estas partícu-
las participan del proceso de oscilaciones de neutrinos, pero no interactúan
a través de la fuerza débil [22]. Su detección a partir de la dispersión inelás-
tica con núcleos está siendo estudiada por experimentos como XENON1T y
DARWIN [23, 24].

Los candidatos a materia oscura fría provienen de teorías más allá del
modelo estándar, las alternativas más prometedoras son los axiones y los
WIMPs [9]. El origen de los axiones es la simetría llamada Peccei-Quinn que
se introduce para resolver el problema de CP fuerte de la cromodinámica
cuántica [25]. La masa esperada es del orden de 2 − 6 × 10−9 eV [26], sin
embargo si se consideran observables no lineales la masa esperada es mayor
a 10−22 eV [27]. Para detectarlos experimentalmente se utilizan técnicas que
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consisten en la búsqueda de fotones provenientes de la interacción entre
axiones y fotones a través del efecto Primakoff [28].

En este trabajo nos concentraremos únicamente en los WIMPs. Se cree
que los WIMPs se desacoplaron en el Universo temprano en equilibrio tér-
mico. Se espera que tengan masas entre 1 − 1000 GeV [14], el candidato a
materia oscura más aceptado actualmente el neutralino liviano [29] formado
por una combinación de partículas supersimétricas que sería estable. Para
detectarlos experimentalmente se utilizan métodos directos, indirectos y en
colisionadores de partículas [18].

Resumiendo lo dicho, en la Figura 1.5, tomada de la referencia [30], se
han volcado en forma esquemática diversos candidatos para la materia oscu-
ra junto con las secciones eficaces correspondientes a los procesos elementales
a nivel lagrangiano, es decir, los procesos que pueden ser verificados en ex-
perimentos efectuados con aceleradores. Recordemos, una vez más, que el
objeto de esta tesis no consiste en la verificación o el rechazo de ninguna
teoría a nivel elemental. Por el contrario, hemos tomado como referencia
algunos de estos modelos como indicativos y hemos efectuado de manera
secuencial las aproximaciones necesarias para expresar los resultados corres-
pondientes a nivel hadrónico y a nivel nuclear.

Figura 1.5: Secciones eficaces, en unidades de pb de los diferentes modelos
de materia oscura. Figura tomada de la referencia [30].

La clasificación explicada anteriormente corresponde a considerar la ma-
teria oscura como partículas. Sin embargo, existen otras teorías en las cuales
se modifica la gravedad (MOG Modified Gravity theory, por sus siglas en
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inglés [31]) que intentan dar una solución a los problemas mencionados an-
teriormente.

1.3. Detección de materia oscura

Como dijimos anteriormente, nos vamos a concentrar en los WIMPs
como candidatos a materia oscura. Existen diferentes métodos de detección:
i) directos, ii) indirectos y iii) aceleradores de partículas [18]. En la Figura 1.6
mostramos un esquema de las técnicas donde las flechas indican el orden
temporal para cada caso, DM (dark matter) representa a la partícula de
la materia oscura y SM a una partícula del modelo estándar. En el caso
de la detección directa se estudia la dispersión de una partícula de materia
oscura con una del modelo estándar. En el caso indirecto, se estudia la
aniquilación de dos partículas de materia oscura que dejan como producto
dos partículas del modelo estándar. Por último en el caso de los aceleradores
de partículas, se crean partículas de materia oscura a partir de partículas
del modelo estándar.

Detección indirecta: aniquilación

Aceleradores de partículas: creación
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Figura 1.6: Esquema de los métodos de detección, DM representa a la par-
tícula de la materia oscura y SM a una partícula del modelo estándar, las
flechas indican el flujo temporal.



1.3. DETECCIÓN DE MATERIA OSCURA 13

Los métodos de detección indirecta buscan los productos resultantes de la
aniquilación o el decaimiento de partículas de materia oscura, principalmen-
te fotones, neutrinos y positrones. Los experimentos de detección indirecta
tienen la ventaja de poder explorar distintas fuentes astrofísicas y canales de
reacciones donde interviene la materia oscura, pero las incertezas astronó-
micas y del fondo hacen difícil obtener una señal clara de la materia oscura
[14].

Hay distintas fuentes que generan rayos-γ al aniquilarse las partículas
de materia oscura. Las fuentes más importantes son el centro de la galaxia,
las galaxias enanas esferoidales, entre otras [32, 9]. Los detectores de rayos
cósmicos (PAMELA [33] y AMS-02 [34]) buscan excesos en la fracción de po-
sitrones que se podrían corresponder con la aniquilación de materia oscura.
Por otro lado los telescopios de neutrinos buscan neutrinos energéticos del
núcleo del Sol y la Tierra que son producidos en la aniquilación de materia
oscura [35, 36]. Se espera que estos neutrinos sean muy energéticos, por lo
que no podrían ser confundidos con los neutrinos solares.

Otra método para buscar materia oscura consiste en estudiar los produc-
tos que resultan de las colisiones de partículas en aceleradores de partículas
[37]. En los aceleradores como el LHC (Large Hadron collider) [38] las partí-
culas con energía del TeV chocan produciendo partículas. Si alguna de estas
partículas corresponde a materia oscura, se pueden establecer propiedades
al estudiar las partículas resultantes de la colisión. La ventaja que tienen
los aceleradores de partículas por sobre los otros métodos de detección es la
ausencia del fondo astrofísico. Sin embargo, si se llega a detectar una señal
de algún candidato a materia oscura no hay forma de saber si esa partícula
es la misma que domina la materia oscura del universo [14].

Por último, los experimentos de detección directa son hoy en día una de
las técnicas con mayores expectativas para detectar partículas de materia
oscura y serán en los que nos concentraremos en esta tesis. Si en la galaxia
existe un halo compuesto por WIMPs, muchos de ellos deberían atravesar la
Tierra e interactuar con la materia. Para poder detectar estas partículas se
puede estudiar la energía de retroceso de núcleos que provocan la dispersión
de WIMPs [39, 40]. Los ingredientes importantes para el cálculo de la señal
en los experimentos de detección directa son la densidad y distribución de
velocidad de los WIMP en la vecindad solar y la sección eficaz de dispersión
WIMP-nucleón. Con esta información, es posible evaluar la tasa de eventos
esperados en un experimento (es decir, eventos de dispersión de WIMPs
por núcleos) por unidad de tiempo y por unidad de masa de material del
detector [32].

La tasa de reacciones en los experimentos de detección directa experi-
menta una modulación anual y diurna como consecuencia de la revolución
anual de la Tierra alrededor del Sol y la rotación de la Tierra sobre su eje.
Nuestro planeta debería ser atravesado por un flujo de partículas de materia
oscura que varía anualmente (ver Figura 1.7) cuando la velocidad orbital de
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la Tierra se suma a la velocidad del Sistema Solar respecto de la galaxia
(alrededor del 2 de Junio,), el flujo de partículas de materia oscura en la
Tierra debería ser máximo y cerca del 2 de Diciembre, donde estas veloci-
dades se restan, debería ser mínimo. Si se observara una modulación en el
flujo de estas partículas sobre la Tierra, se podrían obtener propiedades de
la materia oscura fría [41].

Junio

Diciembre

Viento de WIMPs

VG
☉

~ 232 km/s

V⨁~ 30 km/s

Figura 1.7: Esquema de las velocidades de los WIMPs y de la tierra en su
órbita. Basado en el esquema de la referencia [41].

La dispersión de los WIMPs por núcleos se suele dividir en dos contribu-
ciones, según el tipo de interacción: i) tipo escalar o independiente del spin;
ii) tipo axial-vectorial o dependiente del spin . En el primer caso, la sección
eficaz aumenta con la masa del núcleo, mientras que en el segundo la sección
eficaz es proporcional a J(J + 1), donde J es el momento angular total del
núcleo, por lo que no tiene sentido usar núcleos muy pesados [32].

Tanto la energía entregada, como la velocidad de las reacciones son ex-
tremadamente pequeñas lo que dificulta la detección. Es por ello que se
requieren detectores que puedan discriminar de forma precisa las fuentes de
fondo. Una posible fuente de error son los rayos cósmicos con energías entre
keV y MeV cuya tasa es mayor a 100 eventos por día por unidad de masa
del detector. Por este motivo los detectores son instalados bajo tierra donde
el ruido es disminuido [18]. Actualmente existen varios laboratorios traba-
jando en esta técnica de detección [42, 43, 44, 45, 46, 47, 48, 49, 50, 51], sin
embargo, la colaboración DAMA es la única que afirma haber observado la
modulación anual en el rango de energía entre 1 − 6 keV con un período de
0.999 ± 0.001 años y una fase de 145 ± 5 días. Ésta modulación está pre-
sente en eventos puntuales y su amplitud es de 0.0103 ± 0.0008 cpd/kg/keV
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[42]. Otras colaboraciones como XENON1T [52], LUX [53], han obtenido
resultados nulos, es decir que no han detectado aún ninguna modulación.

En el presente, todos los detectores que están en funcionamiento se en-
cuentran en el hemisferio norte, no obstante existen dos proyectos para ins-
talar detectores en el hemisferio sur. Por un lado se encuentra el experimento
SABRE [46] en Australia, en fase de prueba, cuyo objetivo es construir un
detector gemelo al utilizado por la colaboración DAMA de manera de poder
comparar directamente los resultados obtenidos y evitar efectos estaciona-
les. Por otro lado, el Laboratorio ANDES [54, 55], consiste en el diseño
y construcción de un laboratorio subterráneo en un sitio contiguo al futuro
complejo del Túnel de Agua Negra en Provincia de San Juan, Argentina. Por
su tamaño y ubicación, ofrecerá una posibilidad única de realizar mediciones
ultrasensibles en física, geología, biología y ciencias de los materiales. El la-
boratorio estará ubicado en la parte más profunda del paso de Agua Negra,
que estará compuesto por dos túneles ubicados a 1750 metros por debajo de
los Andes. Desde el punto de vista del aislamiento a la radiación cósmica,
esa profundidad equivale a unos 4800 metros de agua equivalente. Debido a
esta ubicación única, el laboratorio de ANDES podrá albergar experimen-
tos sensibles que requieren radiación de fondo ultra baja, como detección de
materia oscura, experimentos relacionados con neutrinos (geoneutrinos, os-
cilaciones de neutrinos, experimentos de desintegración beta doble), biología
de baja radiación y geología, así como el desarrollo de nuevos materiales en
condiciones de radiación ultra baja. El laboratorio será administrado por un
directorio, el Consorcio Latinoamericano de Estudios Subterráneos (CLES),
integrado por representantes de al menos cuatro países (Argentina, Brasil,
Chile y México). En esta tesis realizaremos predicciones para las diversas
posibilidades de detectores que existen a la fecha para su posible ubicación
en el laboratorio ANDES.

1.4. Objetivos de esta tesis doctoral

En esta tesis nos centramos en la detección de materia oscura usando
métodos directos. En particular propondremos un modelo de materia oscura
y estudiaremos sus secciones eficaces con quarks y nucleones y los límites
para su detección.

A los efectos de la identificación concreta de cada uno de los componentes
de la sección eficaz de esta tesis en un marco conceptual nos referiremos a:

1. Modelos relacionados con las interacciones entre materia oscura y par-
tículas elementales a nivel lagrangiano.

2. Consideración de los efectos de estructura hadrónica mediante el cálcu-
lo e inclusión de factores de forma para componentes sub-nucleónicas.
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3. Inclusión y cálculo de funciones de onda nucleares para el tratamiento
de factores de forma nucleares.

En el diagrama de flujo siguiente (ver Figura 1.8) ilustramos este con-
cepto.

Figura 1.8: Diagrama de flujo del desarrollo de la sección eficaz de esta tesis.

En la primera parte de esta tesis presentamos el marco teórico, en par-
ticular en el Capítulo 2, tomaremos como referencia modelos supersimétri-
cos en su versión mínima, describiremos algunas extensiones de los mismos
con el objeto de fijar el marco conceptual a la primera de las componentes
mencionadas anteriormente. En el Capítulo 3 desarrollamos el formalismo
necesario para determinar la sección eficaz de interacción entre los WIMPs
y los nucleones como función de los parámetros del modelo. Siguiendo, en el
Capítulo 4 se incluye la información relacionada con los factores de forma
nucleares para el caso de los materiales candidatos a formar los detectores.
Se describe también el cálculo de la tasa de reacciones, en el marco de los
experimentos de detección directa de materia oscura. A continuación, en
el Capítulo 5 mostramos los resultados obtenidos para la sección eficaz de
interacción entre los WIMPs y los nucleones como función de los paráme-
tros del modelo. A su vez, en este capítulo, se realiza una comparación con
los resultados obtenidos por otros métodos de detección de materia oscu-
ra (indirectos, aceleradores) y con otros calculos teóricos. Por último, en
el Capítulo 6 describimos nuestros resultados correspondientes a la tasa de
reacciones de los experimentos de detección directa para detectores construi-
dos con diferentes materiales. En este capítulo se presentan las predicciones
teóricas para los posibles detectores que se espera alojar el laboratorio sub-
terráneo ANDES.

Finalmente, discutimos las conclusiones y posibles aspectos de trabajos
a futuro.

Publicaciones relacionadas con esta tesis:
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a Modulaciones diurnas y anuales en las señales asociadas a materia
oscura y su dependencia con la localización de los detectores.
O. Civitarese, K. J. Fushimi, and M. E. Mosquera, “Calculated WIMP
signals at the ANDES laboratory: comparison with northern and sout-
hern located dark matter detectors”, JPG, vol. 43, p. 125201, Dec.
2016.

b Composición de la materia oscura utilizando modelos de partículas
elementales.
K. J. Fushimi, M. E. Mosquera and O. Civitarese, “MSSM WIMPs-
nucleon cross section for Eχ < 500 GeV”, IJMP E, vol. 29, p.2050072,
2020.

c Efectos asociados a neutrinos estériles en procesos rápidos en super-
novas.
M. M. Saez, K. J. Fushimi, M. E. Mosquera, O. Civitarese, "Limits on
active-sterile neutrino mixing parameters using heavy nuclei abundan-
ces.", IJMP E vol 30, p. 2150028, 2021.

d Cálculos detallados de la sección eficaz para la detección de materia
oscura utilizando 131Xe, 127I y 73Ge. Trabajo en preparación.





Capítulo 2

Supersimetría como
alternativa al Modelo
Estándar de Partículas

El Modelo Estándar de Partículas (SM) es una teoría cuántica de campos
desarrollada durante la segunda mitad del siglo XX. Esta teoría permite
describir a las partículas elementales y sus interacciones a través de tres
(de las cuatro) fuerzas fundamentales: la fuerza electromagnética, la fuerza
débil y la fuerza fuerte. Las predicciones del modelo han sido verificadas
experimentalmente con gran exactitud [56]. En particular, el descubrimiento
del quark charm (en 1974) [57, 58], de las cargas neutras (en 1973) [59], del
quark bottom (en 1977) [60], de la existencia de bosones de gauge de masas
del orden de 90 GeV (en 1983) [61, 62], del quark top (en 1994) [63, 64],
del neutrino tau (en el 2000) [65] y por último del bosón de Higgs (en 2012)
[66, 67] son las verificaciones experimentales más importantes del modelo.

Existen hoy en día cuestiones fundamentales que aún carecen de respues-
ta, por ejemplo: las oscilaciones de neutrinos, la unificación de las constantes
de acoplamiento a altas energías, la vida media del protón mayor a la predi-
cha por el modelo estándar de partículas, el problema de jerarquía de masas.
Este modelo, tampoco provee un candidato viable para materia oscura, sin
embargo, existen observaciones que pueden ser explicadas con este tipo de
partículas [2, 3, 5, 8]. Modelos más allá del SM, como las teorías supersimé-
tricas, surgen para tratar de resolver estas problemáticas [68].

En 1967 Coleman y Mandula [69] demostraron que dada una teoría cuán-
tica de campos genérica, las únicas simetrías continuas de la matriz de dis-
persión 1, S, son las generadas por los generadores del grupo de Poincaré Pµ
y Mµ,ν más alguna simetría interna G que conmuta con estos generadores,

1La matriz de dispersión S refiere a la matriz que relaciona los estados finales e iniciales
de un sistema durante una dispersión de partículas.

19
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es decir

[Pµ, G] = [Mµν , G] = 0 .

Una de las hipótesis del modelo es que todos los generadores son gene-
radores bosónicos, hipótesis que no parece tener ninguna razón física. Si se
relaja esta hipótesis y se permite que los generadores puedan ser fermiónicos,
los cuales satisfacen relaciones de anticonmutación, resulta que el número
de simetrías del modelo puede ser mayor. Por lo tanto el grupo de simetrías
más general que tendría la matriz S es una extensión del álgebra de Poincaré
que incluye supersimetría (SuperPoincaré) y simetrías internas [70].

Las primeras teorías supersimétricas surgen durante la década del 70 y
fueron propuestas por Gel’fand y Likhtman [71, 72], Volkov y Akulov [73]
y se consolidaron con el modelo de Wess y Zumino en el año 1974 [74,
75, 76]. En 1975 surge el modelo supersimétrico mínimo (MSSM, Minimal
Supersymmetric Standard Model) [77, 78] y posteriormente sus extensiones
[79, 80, 81, 82].

Considerando las partículas del SM, a una escala de energías del orden
de 1015 GeV las constantes de acoplamiento tienden a unificarse, motivando
teorías de unificación o GUT (Grand Unified Theory). Sin embargo, esta
propuesta trae nuevos problemas como la jerarquía de masas, la vida media
del protón mucho menor que la observada, además que las constantes no se
unifican, sino que se aproximan.

Como ejemplo, en las teorías supersimétricas, los problemas asociados
a la unificación de interacciones se resuelven tal como se indica en la Fi-
gura 2.1. Los acoplamientos de gauge de SU(2), SU(3) y U(1) se unifican
exactamente a una energía de 1016 GeV.

Figura 2.1: Unificación de las constantes de acoplamiento.
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2.1. Escala de energía de la supersimetría

Si la supersimetría existe, se debe romper a la energía correspondiente a
la escala electrodébil (∼ 250 GeV), consecuencia de la no observación de la
misma en ninguno de los aceleradores de partículas. El SM tiene una escala
de corte natural, la escala de Planck (∼ 1019 GeV), para la cual se espera
que la gravedad sea comparable con las otras fuerzas.

A nivel árbol la masa del bosón de Higgs es del orden de los 100 GeV.
El acoplamiento tipo Yukawa de los fermiones del SM con el bosón de Higgs
representado por −λfHf̄f , donde H es el campo de Higgs, f es el campo
fermiónico y λf es la constante de acoplamiento, induce una corrección a 1-
loop de la masa del bosón de Higgs (ver Figura 2.2). Esta corrección puede
ser escrita como

∆M2
H ∼ −2λ2

fΛ2 , (2.1)

donde Λ es el límite ultravioleta (del orden de TeV). Se ve que es una di-
vergencia cuadrática, por lo que la masa del bosón de Higgs es muy grande.
Existen en este punto varias posibilidades para resolver este problema. Una
de ellas es que el término a nivel árbol sea muy parecido a la divergencia
cuadrática, anulándose entre ellos, problemática conocida como el problema
de ajuste fino. O bien, se podría pensar que el SM tiene un corte a una escala
mucho menor que la escala de Planck, del orden de los TeV, problemática
conocida como problema de jerarquía de masas. Esta última posibilidad in-
dica que el valor experimental de la masa del bosón de Higgs (125 GeV) es
mucho menor que su valor teórico natural (del orden del corte ultravioleta).

Figura 2.2: Correcciones radiativas a 1-loop para la masa del bosón de Higgs
debido al acoplamiento fermiónico.

En una teoría más allá del SM en la cual hay nuevos fermiones y bosones
que interactúan con el bosón de Higgs, se supone que existe un nuevo campo
escalar S cuyo acoplamiento con el bosón de Higgs se puede escribir como
−λs|H|2|S|2 (dondeH es el campo de Higgs y λS es el acoplamiento escalar).
Esta interacción inducirá correcciones a la masa del bosón de Higgs (ver
Figura 2.3) que tendrán el signo opuesto a las correcciones debidas a los
acoplamientos fermiónicos, es decir

∆M2
H ∼ λSΛ2 .
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Figura 2.3: Correcciones radiativas a 1-loop para la masa del bosón de Higgs
debido al acoplamiento con un campo escalar.

Si en la nueva teoría cada fermión del SM tiene un compañero escalar
cuyos acoplamientos son iguales, es decir, λS = |λf |2, entonces todas las
contribuciones Λ2 se cancelarían automáticamente y la masa del bosón de
Higgs se acercaría a su valor a nivel árbol.

El modelo estándar se basa en la existencia e interacciones entre seis tipos
de quarks ((up, down), (charm,strange), (top,bottom)), seis tipos de leptones
((electrón, neutrino-electrón), (muón, neutrino-muón), (tau, neutrino-tau)),
cuatro bosones asociados a las interacciones (fotón, gluón, Z, W±) y un
bosón masivo (bosón de Higgs) que transforma a los fermiones y bosones
del modelo en masivos, mediante acoplamientos tipo Yukawa, con excepción
de los neutrinos y el fotón. En las teorías supersimétrica se hace corresponder
a cada una de estás partículas una compañera (supercompañera) llamadas
s-partículas.

De esta manera, las teorías supersimétricas proponen una simetría entre
fermiones y bosones, asignando a cada partícula una compañera supersimé-
trica cuyo spin difiere en 1/2 del original. Así los bosones mediadores de spin
1 (fotón, gluón, Z, W±) tienen como imagen supersimétrica a (γ̃, g̃a, Z̃, W̃ )
de spin 1/2. Análogamente a todos los fermiones de spin 1/2 le correspon-
derán s-fermiones de spin 1. Al bosón de Higgs de spin 0, le corresponderá
el Higgsino de spin 1/2, generando un espectro con el doble de partículas
(ver Tabla 2.1). Sin embargo, estas supercompañeras no se han detectado
experimentalmente, por lo que esta simetría se encuentra rota. Esta ruptura
debe ser del orden de los TeV para resolver el problema de la jerarquía de
masas. Esta ruptura puede darse explícitamente a partir de agregar térmi-
nos en el lagrangiano, los cuales no agregan nuevas divergencias que poseen
dependencia cuadrática con la escala de corte (cut-off) para el cuadrado de
la masa del Higgs. A este tipo de ruptura se la conoce como ruptura suave
de la simetría [83].

Además las teorías supersimétricas proveen de un candidato viable para
la partícula de materia oscura: el neutralino.
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Modelo estándar Partículas supersimétricas

Leptones e, µ, τ Sleptones ẽ, µ̃, τ̃
νe, νµ, ντ ν̃e, ν̃µ, ν̃τ

Quarks u, s,t Squarks ũ, s̃, t̃
d, c, b d̃, c̃, b̃

Bosones
de gauge

γ, ga Gauginos γ̃, g̃a
Z, W Z̃, W̃

Higgs H Higgsino H̃

Tabla 2.1: Partículas del modelo estándar con su correspondiente partícula
supersimétrica.

2.2. Modelo de materia oscura

La composición de la materia oscura es desconocida, como ya vimos pre-
viamente en la sección 1.2 los WIMPs son los candidatos más prometedores
para la componente principal de la materia oscura fría leptónica neutra.
El más aceptado es el neutralino, la partícula más liviana de las teorías
supersimétricas.

En esta sección, a manera de ejemplo, consideraremos como referencia
una extensión mínima del modelo estándar (MSSM), que tiene el menor
número de nuevas partículas (ver Figura 1.5 [30]). Cada partícula elemental
está contenida en un supermultiplete quiral o de gauge que comparte con una
supercompañera que difiere en 1/2 en el valor del spin. En el modelo estándar
el bosón de Higgs es un doblete, mientras que en este modelo supersimétrico
se requiere dos dobletes de Higgs, Hu = (H+

u , H
0
u) y Hd = (H0

d , H
−
d ) cuyos

compañeros supersimétricos son los Higgsinos H̃u y H̃d (ver Tabla 2.1).
Los Higgsinos neutros y los gauginos neutros se combinan para formar

cuatro autoestados de masa llamados neutralinos, mientras que los Higgsinos
cargados y los winos forman dos autoestados de masa con carga ±1 llamados
charginos. En este trabajo sólo nos concentraremos en los neutralinos, cuya
combinación lineal se escribe como [84]:

χ0
1 = Z11B̃ + Z12W̃3 + Z13H̃1 + Z14H̃2 , (2.2)

la cual se podría haber escrito también en términos de Z̃ y γ̃ en lugar de
W̃3 y B̃ [85]. El subíndice 1 hace referencia al neutralino más liviano y los
coeficientes Z1i corresponden a los autovectores de la diagonalización de la
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matriz de masa [86]

Y =


M Í 0 −MZcβsW MZsβsW
0 M MZcβcW −MZsβcW

−MZcβsW MZcβcW 0 −µ
MZsβsW −MZsβcW −µ 0

 , (2.3)

donde cβ = cosβ, sβ = sin β, cW = cos θW , sW = sin θW , Mz es la masa del
bosón Z y θW es el ángulo de Weingberg.M Í yM son los parámetros de masa
del bino y wino (en el marco de las teorías de unificación (GUT) se puede
considerar M Í = 5

3M tan2 θW ) y µ es el parámetro de masa del Higgsino. El
ángulo β está determinado por los cocientes de los valores de expectación
de vacío de los Higgs (v2 y v1 correspondientes a Hu y Hd respectivamente),
tan β = v2/v1. Por lo tanto, si llamamos φ = (B̃, W̃3, H̃

0
1 , H̃

0
2 ) , el término

de masa en el lagrangiano del neutralino χ puede ser escrito como −1
2φ

TY φ.
Consideramos el neutralino más liviano, es decir, que tomamos el auto-

estado más liviano de la matriz Y como la masa del neutralino (ver Apén-
dice A). Para lograr ser una componente importante de la materia oscura,
el neutralino debe ser una partícula estable. En muchos modelos supersimé-
tricos esto es asegurado por la conservación del número cuántico llamado
paridad R [87], el cual está definido como R = (−1)2s+3(B−L) donde s es el
spin, B es el número bariónico y L el número leptónico. Su valor es R = −1
para las partículas supersimétricas y R = 1 para las partículas del modelo
estándar.

La composición del neutralino dependerá de los parámetros µ, M y M Í.
Si el valor de |µ| es menor que M Í y M entonces el candidato será predomi-
nantemente Higgsino. Por otro lado, si |µ| > M Í(M) entonces la contribución
dominante será bino (wino). Por último, si los parámetros son comparables
la composición del neutralino sera un estado mixto [88].

2.3. Lagrangiano efectivo
En esta sección describimos la interacción de un fermión de Dirac, de

spin 1/2 con los quarks a través de un bosón φ con masa mφ. En particular,
consideramos WIMPs como materia oscura, por lo que su dispersión con
núcleos ocurre en el límite no relativista, aproximación que simplifica los
cálculos. En el lagrangiano efectivo consideramos dos tipos de interacciones:

Interacción escalar (I) cuya corriente para la parte hadrónica y
para el WIMP se puede escribir como

Jq =ψ̄qψq ,
Jχ =χ̄χ ,
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Parámetro Símbolo Valor

masa del bosón Z MZ 91.18 GeV

masa del bosón W MW 80.38 GeV

ángulo de Weinberg θW 0.501

constante SU(2) g 0.645

Tabla 2.2: Parámetros del lagrangiano efectivo tomados del Particle Data
Group [89].

donde χ representa el operador de campo de la materia oscura, ψq es
el operador de campo de quarks.

Interacción axial-vectorial (γµγ5), donde las corrientes se escriben
como

Jqµ =ψ̄qγµγ5ψq ,

Jµχ =χ̄γµγ5χ .

En el caso de la interacción escalar el WIMP se acopla a la masa del núcleo.
Mientras que en la interacción axial-vectorial, el WIMP se acopla al spin
del núcleo. La sección eficaz total será la suma de ambas contribuciones.
Además consideramos las interacciones entre los neutralinos y los quarks a
nivel árbol [84], por lo tanto podemos escribir al lagrangiano efectivo

Leff = g2

2M2
W

Ø
q

3
χ̄γµγ5χψ̄qγµAqγ5ψq + χ̄χSq

mq

MW
ψ̄qψq

4
, (2.4)

donde g es la constante de acoplamiento de SU(2) y MW es la masa del
bosón W (ver Tabla 2.2). Las constantes de acoplamiento Aq y Sq están
dadas por [84]:

Aq =1
2T3q(Z2

13 − Z2
14)

− M2
W

M2
q̃

A
[T3qZ12 − (T3q − eq)Z11 tan θW ]2

+ e2
qZ

2
11 tan2 θW +

2m2
qd

2
q

4M2
W

B
, (2.5)

Sq =1
2 (Z12 − Z11 tan θW )

C
M2
W

M2
H2

gH2k
(2)
q + M2

W

M2
H1

gH1k
(1)
q + M2

W Ôdq
M2
q̃

D
.

(2.6)
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En las expresiones anteriores Mq̃ es la masa del squark y MHi la masa de
los bosones de Higgs [90], T3q, eq y mq son el isospin débil, la carga y la
masa del quark q respectivamente (ver Tabla 2.3), Ô es el signo del autovalor
de masa del neutralino más liviano, Z1i son las componentes del autovector
asociado al autovalor más pequeño (ver Apéndice A) y θW es el ángulo de
Weinberg. Los correspondientes valores para dq y k(i)

q se encuentran en la
Tabla 2.4. Las constantes para los Higgsinos están dadas por [90]:

gH1 = − Z13 cosα+ Z14 sinα ,
gH2 =Z13 sinα+ Z14 cosα ,

α =0.5 arctan
1m2

ps +M2
Z

m2
ps −M2

Z

tan (2β)
2
,

dondemps es la masa del pseudoescalar de Higgs y β es uno de los parámetros
del MSSM.

Quark Masa [GeV] Carga [e] Isospin

up 0.0022 2/3 1/2

down 0.0047 -1/3 -1/2

strange 0.096 -1/3 -1/2

charm 1.270 2/3 1/2

bottom 4.180 -1/3 -1/2

top 160 2/3 1/2

Tabla 2.3: Masa, carga eléctrica e isospin de quarks (Particle Data Group
[89]).

quark dq k
(1)
q k

(2)
q

up Z14
sinβ

sinα
sinβ

cosα
sinβ

down −Z13
cosβ

cosα
cosβ

− sinα
cosβ

Tabla 2.4: Valores para dq y k(i)
q para los quarks tipo up y down [90].

La sección eficaz σ para estas interacciones se puede determinar a partir
del elemento de matriz del lagrangiano efectivo Leff , incluyendo secuencial-
mente los grados de libertad de quarks y nucleones:

σ ∝
Ø
q

|éN |Leff |Nê|2 ,
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donde la suma se realiza sobre todos los quarks. La función de onda nuclear
|Nê es el producto de las funciones de onda de los nucleones, que a su vez
están expresadas en función de los grados de libertad de los quarks. Los
estados fundamentales del neutrón y del protón se expresan mediante los
productos udd y uud respectivamente, por este motivo estudiamos primero
la interacción entre los neutralinos y los quarks, para luego obtener la sección
eficaz de la materia oscura con los nucleones.





Capítulo 3

Cálculo de la sección eficaz
de dispersión

La detección directa, donde se estudia el choque de las partículas de
materia oscura con detectores en la Tierra es uno de los abordajes para tratar
de probar las existencia de la materia oscura y a su vez dar propiedades de
sus constituyentes.

Para describir este fenómeno físico es necesario conocer en detalle la
sección eficaz del proceso, que brinda información sobre la interacción entre
la materia oscura y los núcleos que componen los detectores. El objetivo de
este capítulo es calcular la sección eficaz de la interacción materia oscura-
nucleón utilizando el enfoque de un lagrangiano efectivo, presentado en la
Sección 2.3. Estudiamos la interacción entre los neutralinos y los quarks,
para luego obtener la sección eficaz de la materia oscura con los nucleones.
La sección eficaz se calcula como [91]

σ(qχ −→ qχ) = V

Ú d3þpÍ

(2π)3V

Ú d3þlÍ

(2π)3

Ø
sÍ,tÍ

W (qχ −→ qχ)
JχV −1 ,

donde V es el volumen, þpÍ y þlÍ (sÍ y tÍ) el momento (el spin) de las partículas
salientes. Jχ es el flujo de neutralinos determinado por

Jχ =

ñ
(pµlµ)2 −m2

χm
2
q

p0l0V
,

donde pµ (lµ) y mχ (mq) son el tetramomento y la masa del neutralino
(quark) respectivamente.

La tasa de transición por unidad de volumen está definida por

W (qχ −→ qχ) = 1
V T

|S(qχ −→ qχ)|2 ,

29
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donde T es el tiempo y S en la matriz de dispersión que dependerá de la
interacción usada:

S(qχ −→ qχ) = − i

Ú
dtHint(qχ −→ qχ) ,

con Hint el hamiltoniano de interacción. El lagrangiano que consideramos es
el presentado en la ecuación (2.4), que tiene dos tipos de interacciones Ô =
I, γµγ5. Al dejar de lado por un momento las constantes de acoplamiento,
la matriz de dispersión resulta proporcional a [91]

S(qχ −→ qχ ∝ − i

Ú
d4x

è
Ūχ(x)ÔUχ(x)

é è
Ūq(x)ÔUq(x)

é
,

donde Uχ, Uq identifican a los estados de las partículas involucradas en el
proceso. Para representar a los estados entrantes y salientes de la partículas
elegimos funciones de onda planas, con momentos p, l, pÍ, lÍ y spin s, t, sÍ, tÍ

respectivamente [91]:

Entrante =


Uχ(x) = χ(p,s)e−ipµxµ√

2p0V

Uq(x) = ψq(l,t)e−ilµxµ
√

2l0V

Saliente =


Uχ(x) = χ(pÍ,sÍ)e−ipÍ

µx
µ

√
2pÍ0V

Uq(x) = ψq(lÍ,tÍ)e−ilÍµx
µ

√
2lÍ0V

donde χ representa el operador de campo de la materia oscura, ψq es el
operador de campo de quarks. Por lo que

S ∝−i(2π)4δ4(pÍ − p+ lÍ − l)ð
16pÍ0p0lÍ0l0V 4

è
χ̄(pÍ, sÍ)Ôχ(p, s)

é è
ψ̄q(lÍ, tÍ)Ôψq(l, t)

é
.

Usando la propiedad (δ4(pÍ − p + lÍ − l))2 = δ4(pÍ − p + lÍ − l)δ4(0) =
δ4(pÍ − p + lÍ − l) V T

(2π)4 [91], escribimos la sección eficaz en función de los
elementos de matriz M

σ(qχ −→ qχ) =
Ø
sÍ,tÍ

1
8s
ð
β−β+(2π)2

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ−p+lÍ−l)|M|2 , (3.1)

donde
√
s es la energía del centro de masa, s = (p + l)2 y definimos β± =1

1 − (mχ±mq)2

s

2
.

La matriz M depende del tipo de interacción que se estudia, es decir que
debemos calcular |M|2 para cada diagrama (ver Figura 3.1). Los mediadores
en el caso de la interacción escalar son el squark y el Higgs (diagrama tipo s
y tipo t respectivamente), y en el caso de la interacción axial-vectorial son el
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squark q̃ y el bosón Z (diagrama tipo s y tipo t respectivamente). La matriz
M para cada caso se puede escribir como:

MSI
H = CSIH [χ̄χ]

è
ψ̄qψq

é
,

MSI
q̃ = CSIq̃ [χ̄χ]

è
ψ̄qψq

é
,

MSD
Z = CSDZ [χ̄γµγ5χ]

è
ψ̄qγµγ5ψq

é
,

MSD
q̃ = CSDq̃ [χ̄γµγ5χ]

è
ψ̄qγµγ5ψq

é
.

Figura 3.1: Diagramas de Feynman que contribuyen a la interacción axial-
vectorial y escalar. Hi(k) representa al bosón H1 o H2

En las expresiones anteriores consideramos las constantes de acoplamien-
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to al definir [84]

CSIHi = g2mq

4MW
(Z12 − tan θWZ11)

C
gHik

(i)
q

(k2 −M2
Hi

)

D
,

CSIH = CSIH1 + CSIH2 ,

CSIq̃ = g2mq

4MW
(Z12 − tan θWZ11)

C
Ôdq

(s−M2
q̃ )

D
,

CSDZ = g2

4 cos2 θW (k2 −M2
Z)
T3q(Z2

13 − Z2
14) ,

CSDq̃ = g2

2(s−M2
q̃ )

C
(T3qZ12 − tan θW (T3q − eq)Z11)2 + tan2 θW e

2
qZ

2
11 +

2m2
qd

2
q

4M2
W

D
,

donde k es el impulso del mediador y todas las cantidades están definidos
en la Sección 2.3.

3.1. Caso escalar
Las contribuciones correspondientes a los elementos de matriz para la

interacción escalar son los obtenidos con los mediadores q̃ y el H (ver Figu-
ra 3.1), por lo que la matriz M se escribe como:

MSI =(CSIH + CSIq̃ )
è
χ̄(pÍ, sÍ)χ(p, s)

éè
ψ̄q(lÍ, tÍ)ψq(l, t)

é
. (3.2)

Usando la relación de completitud y propiedades de las trazas de las
matrices γ (ver detalles en Apéndice B) el módulo cuadrado de la amplitud
de transición se escribeØ

s,sÍt,tÍ

|M|2SI = 16(CSIH + CSIq̃ )2g(p, pÍ, l, lÍ) , (3.3)

donde definimos

g(p, pÍ, l, lÍ) =(p · pÍ)(l · lÍ) +m2
χ(l · lÍ) +m2

q(p · pÍ) + 2m2
qm

2
χ .

Por lo tanto al reemplazar la ecuación (3.3) en la ecuación (3.1) la sección
eficaz queda expresada como:

σSI = Λ
2

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(CSIH + CSIq̃ )2g(p, pÍ, l, lÍ) .

donde definimos

Λ = 32
8s
ð
β−β+(2π)2 .
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Expresamos la integral anterior como la suma de las contribuciones para
cada mediador H1, H2 y q̃ y los términos de intercambio

σ1 =Λ
2

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

A
C̃SIH1

k2 −M2
H1

B2

g(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ2 =Λ
2

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

A
C̃SIH2

k2 −M2
H2

B2

g(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ3 =Λ
2

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

A
C̃SIq̃

s−m2
q̃

B2

g(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ4 =Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

C̃SIH1

(k2 −M2
H1

)
C̃SIq̃

(s−m2
q̃)
g(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ5 =Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

C̃SIH2

(k2 −M2
H2

)
C̃SIq̃

(s−m2
q̃)
g(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ6 =Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

C̃SIH1

(k2 −M2
H1

)
C̃SIH2

(k2 −M2
H2

)
g(p, pÍ, l, lÍ) .

(3.4)

donde reescribimos a las constantes de acoplamiento como

C̃SIHi =CSIHi (k
2 −M2

Hi) ,
C̃SIq̃ =CSIq̃ (s−M2

q̃ ) .

Al resolver las integrales, obtenemos la sección eficaz para la contribución
escalar (ver Apéndice C)

σSI =ΩSI

2π

I
s

6

C
1 −

m2
χ +m2

q

s
+ 4

m2
qm

2
χ

s2 −
A
m2
χ −m2

q

s

B2
m2
χ +m2

q

s

+
A
m2
χ −m2

q

s

B4 D
+
m2
χ

2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2

+
m2
q

2

A
1 +

m2
χ −m2

q

s

B2

+
2m2

qm
2
χ

s

J
, (3.5)

donde

ΩSI =
C

C̃SIH1

λH1
q

+
C̃SIH2

λH2
q

+
C̃SIq̃

(s−m2
q̃)

D2

,

λ
H1|2
q =2m2

q −M2
H1|2

− s

2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2

.
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3.2. Caso axial-vectorial
Los elementos de matriz para la interacción axial-vectorial tienen con-

tribuciones de los mediadores Z y q̃ (ver Figura 3.1) por lo que, la matriz
M en ese caso es

MSD = (CSDZ + CSDq̃ )
è
χ̄(pÍ, sÍ)γµγ5χ(p, s)

éè
ψ̄q(lÍ, tÍ)γµγ5ψq(l, t)

é
.

(3.6)

Usando la relación de completitud y propiedades de las trazas de las matri-
ces γ (ver detalles en Apéndice B) el módulo cuadrado de la amplitud de
transición se escribe comoØ

s,sÍt,tÍ

|M|2SD = 32(CSDZ + CSDq̃ )2f(p, pÍ, l, lÍ) , (3.7)

donde definimos

f(p, pÍ, l, lÍ) =(p · l)(pÍ · lÍ) + (p · lÍ)(pÍ · l) +m2
χ(l · lÍ)

+m2
q(p · pÍ) + 2m2

qm
2
χ .

Al incorporar la ecuación (3.7) a la ecuación (3.1) la sección eficaz resulta:

σSD =Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(CSDZ + CSDq̃ )2f(p, pÍ, l, lÍ) ,

Reescribimos a las constantes como

C̃SDZ = CSDZ (k2 −M2
Z) ,

C̃SDq̃ = CSDq̃ (s−M2
q̃ ) ,

y consideramos la integral anterior como la suma de 3 contribuciones, una
correspondiente a cada uno de los mediadores y la última corresponde a un
término de intercambio, es decir

σ1 =Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

A
C̃SDZ

k2 −M2
Z

B2

f(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ2 =Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

A
C̃SDq̃

s−M2
q̃

B2

f(p, pÍ, l, lÍ) ,

σ3 =2Λ
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) C̃SDZ

(k2 −M2
Z)

C̃SDq̃
(s−M2

q̃ )
f(p, pÍ, l, lÍ) .

(3.8)

Al resolver las integrales (ver Apéndice C para detalles) la sección eficaz
para la contribución axial-vectorial resulta:
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σSD =ΩSD

π

I
s

6

C
1 −

m2
χ +m2

q

s
+ 4

m2
qm

2
χ

s2 −
A
m2
χ −m2

q

s

B2
m2
χ +m2

q

s

+
A
m2
χ −m2

q

s

B4 D
+ s

2

A
1 −

m2
q +m2

χ

s

B2

+
4m2

qm
2
χ

s

+
m2
χ

2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2

+
m2
q

2

A
1 +

m2
χ −m2

q

s

B2J
,

(3.9)

donde llamamos

ΩSD =
A

C̃SDZ
λZq

+
C̃SDq̃

(s−M2
q̃ )

B2

,

λZq = 2m2
q −M2

Z − s

2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2

.

3.3. Sección eficaz con nucleones
Las secciones eficaces calculadas anteriormente corresponden a las sec-

ciones eficaces de neutralinos con quarks. Para obtener la sección eficaz de
la dispersión neutralino-nucleón el primer paso es reescribir los campos de
quarks en términos de los campos de los nucleones (N).

La sección eficaz para el caso escalar está dada por [92]

σNSI =
Ø

q=u,d,s
σSI

A
fNTqmN

mq

B2

+
Ø

q=c,b,t
σSI

A
2
27f

N
TG

mN

mq

B2

.

donde mN es la masa del nucleón (ver Tabla 3.1), σSI es la sección eficaz
calculada en la ecuación (3.5). Los factores fNTq son las fracciones de la masa
del nucleón para un dado sabor de quark, definidas como [93]

fpTu = 0.023 , fnTu = 0.019 ,
fpTd = 0.034 , fnTd = 0.041 ,
fpTs = 0.140 , fnTs = 0.140 ,

(3.10)

con fNTG = 1 −
q
q=u,d,s f

N
Tq
.

Para el caso de la contribución axial-vectorial la sección eficaz resulta

σNSD =
Ø

q=u,d,s
σSD

1
∆N
q

22
, (3.11)
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Partícula Símbolo Valor [GeV]

protón mp 0.938

neutrón mn 0.939

Tabla 3.1: Masas de los nucleones (Particle Data Group [89]).

donde σSD es la sección eficaz hallada en la sección anterior (ecuación (3.9))
y ∆N

q son valores experimentales que describen la contribución de un quark
q al spin del nucleón N [84]

∆up = ∆dn = 0.78 ,
∆dp = ∆un = −0.50 , (3.12)
∆sp = ∆sn = −0.16 .



Capítulo 4

Detección de materia oscura

La detección directa de la materia oscura fue propuesta inicialmente
por Goodman y Witten en el año 1985 [39]. Los WIMPs son partículas
neutras, no tienen carga eléctrica, su interacción con los núcleos atómicos,
implicará el retroceso nuclear que podría ser detectado debido al momento
transferido. Las posibles detecciones corresponderán con interacciones entre
partículas de materia oscura que se encuentran en el halo galáctico de la
Vía Láctea y núcleos de los detectores. La distribución y cinemática de la
materia oscura condicionan la señal esperada, por lo que es muy importante
modelarla para la interpretación de los resultados. La tasa de reacciones en
este tipo de experimentos posee una modulación anual debido al movimiento
de la Tierra alrededor del Sol y una modulación diurna debido a la rotación
de la Tierra sobre su eje. Esta modulación es una característica esencial que
se espera tenga la señal observada y que permitiría distinguirla de las señales
provenientes del fondo de radiación presente en el experimento.

La tasa de retroceso por unidad de masa del detector se define como [41]

dR

dEnr
= ρχ
mAmχ

Ú
d3vvf(þv, t) dσ

dEnr
(Enr, v) , (4.1)

en unidades de cpd kg−1keV−1, donde cpd son cuentas por día, mA es la
masa de los núcleos del detector, mχ y ρχ son la masa y la densidad de
masa local de la materia oscura, ρχ = 0.3 GeV/cm3 [1, 94], f(þv, t) es la
distribución de velocidades de los WIMPs y v es la velocidad del WIMP
relativa al núcleo. En la ecuación anterior Enr es la energía de retroceso que
está directamente relacionada con el momento transferido k mediante [41]

k2 = 2mAEnr . (4.2)

La distribución de velocidades de los WIMPs está definida para todas
la velocidades posibles, pero las partículas con velocidades por encima de la
velocidad de escape de la galaxia, es decir vesc ≈ 544 km/s [95], no están

37
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ligadas gravitacionalmente al potencial de la galaxia. Esto implica que la
distribución de velocidades estará truncada en la velocidad de escape.

Nuestro interés es determinar la tasa de retroceso de los núcleos (ecua-
ción (4.1)) para diferentes detectores construidos de diferentes elementos y
en diferentes lugares del globo terráqueo (en particular nos interesa estudiar
el futuro laboratorio ANDES [55] y los detectores que aún no están en fun-
cionamiento como SABRE [46]) para poder predecir observables y establecer
cotas en parámetros de los modelos de materia oscura.

La tasa de retroceso escrita según la ecuación (4.1) puede separarse en
dos componentes: una nuclear (la sección eficaz y el factor de forma nu-
clear) y una astrofísica (la distribución de velocidades y la densidad local de
materia oscura).

4.1. Componente nuclear

La sección eficaz diferencial se puede escribir como [41]

dσ

dEnr
(Enr, v) = mA

2v2µ2
A

σ(0)F 2(Enr) , (4.3)

donde µA es la masa reducida del sistema WIMP-núcleo, σ(0) es la sección
eficaz total de la dispersión neutralino-núcleo cuando el momento transferido
es cero y F (Enr) es el factor de forma nuclear.

El factor de forma nuclear, para momento transferido yendo a cero tien-
de a uno y cuando el momento es grande el factor de forma decae a cero
rápidamente. Este factor está definido como la transformada de Fourier de
la densidad nuclear [96]:

F (k) = 1
A

Ú
ρ(þr)eiþk·þrd3r = 4π

A

Ú ∞

0

r

k
ρ(r) sin(kr)dr . (4.4)

En la última igualdad se consideró el núcleo esféricamente simétrico y A
es el número másico.

Como vimos en el Capítulo 2, la interacción entre WIMPs y núcleos está
determinada por el lagrangiano presentado en la ecuación (2.4). Éste consta
de una interacción independiente del spin y otra dependiente del spin. Por
este motivo consideramos a la sección eficaz como una suma de la contri-
bución escalar (independiente del spin, SI) y la axial-vectorial (dependiente
del spin, SD).

4.1.1. Contribución independiente del spin

En este caso se tiene [97]

dσSI
dEnr

(Enr, v) = mA

2v2µ2
A

σSI(0)F 2
SI(Enr) . (4.5)
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Cuando el acoplamiento es del tipo escalar, la sección eficaz aumenta con la
masa del núcleo. A la función σSI(0) la escribimos en función de la sección
eficaz de la dispersión neutralino-protón (σpSI) calculada en el Capítulo 3
como [98, 28, 97]

σSI(0) = σpSI

C
Z + (A− Z)fn

fp

D2A
µA
µp

B2

.

En este caso fn(p) son los factores de acoplamiento de los WIMPs a
los neutrones (protones), Z representa la cantidad de protones del núcleo,
(A − Z) la cantidad de neutrones del núcleo y µp es la masa reducida del
sistema neutralino-protón.

4.1.1.1. Factor de forma nuclear

Para determinar el factor de forma en este caso proponemos una densidad
nuclear del tipo Wood-Saxon

ρW−S(r) = ρ0

1 + e
(r−R0)

a

.

Los parámetros considerados son los usuales, a Ä 0.65 fm ,R0 = 1.12A1/3 fm
y ρ0 = 0.17 nucleón/fm3 [99]. Para calcular la transformada de Fourier,
hacemos un desarrollo en serie de Taylor del sin(kr)

FWS(k) = 4πρ0
A

Ø
l=1

(−1)l+1 k2l−2

(2l − 1)!

Ú ∞

0

r2l

1 + e
(r−R0)

a

dr ,

la integral anterior resulta

FWS(k) =4πρ0
A

Ø
l=1

(−1)l+1 k2l−2

(2l − 1)!

2lØ
j=0

A
2l
j

B
a2l−j+1Rj0

×
I ∞Ø
n=1

(−1)n+1

n2l−j+1 Γ(2l − j + 1) + (−1)j
(R0
a )2l−j+1

2l − j + 1

+
∞Ø
n=1

(−1)n−j

n2l−j+1

5
Γ(2l − j + 1) − Γ(2l − j + 1, nR0

a
)
6J

.

(4.6)

En la expresión anterior, Γ(x) es la función gamma y Γ(x, y) es la función
gamma incompleta.

Otro factor usualmente utilizado es el factor de forma de Helm [100],
cuya expresión es

FH(k) = 3e−k2s2/2 sin (krn) − krn cos (krn)
(krn)3 , (4.7)
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donde los parámetros fueron fijados por Lewin [96] s Ä 0.9 fm, r2
n = c2 +

7
3π

2a2 − 5s2 es un radio nuclear efectivo, a Ä 0.52 fm y c Ä 1.23A1/3 − 0.6
fm.

En la figura 4.1 mostramos los dos factores de forma presentados ante-
riormente para un núcleo de iodo (Z = 53, N = 74). Se puede observar que
son similares entre sí y ambos tienden a uno cuando el momento transferido
es cero y a cero cuando el momento es grande.

0 1 2 3 4
k [fm 1]

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

F(
k)

Figura 4.1: Factor de forma para un núcleo de iodo. Color azul: la densidad
de tipo Wood-Saxon, color naranja: factor de forma de Helm.

4.1.2. Contribución dependiente del spin

En este caso la sección eficaz diferencial se escribe como

dσSD
dEnr

(Enr, v) = mA

2v2µ2
A

σSD(0)F 2
SD(Enr) , (4.8)

donde consideramos la aproximación de momento transferido cero, es decir
que, en ese caso el factor de forma nuclear FSD tiende a uno.

Cuando el acoplamiento es de tipo axial-vectorial la sección eficaz σSD(0)
es proporcional al momento angular total del núcleo J y puede escribirse en
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función de la sección eficaz de la dispersión neutralino-protón (σpSD) calcu-
lada en el Capítulo 3, mediante [97]

σSD(0) = σpSD

C
éSpê + éSnêan

ap

D2A
µA
µp

B2 4(J + 1)
3J .

En la expresión anterior an(p) son los factores de acoplamiento de los WIMPs
con los neutrones (protones) que se pueden calcular como [84]

ap =Au∆p
u +Ad∆p

d +As∆p
s ,

an =Au∆n
u +Ad∆n

d +As∆n
s . (4.9)

Las constantes Aq están definidas para cada quark en la ecuación (2.5) y ∆qp
representan la contribución del quark q al spin del protón (ecuación (3.13)).

La masa reducida del sistema neutralino-protón es µp y éSn(p)ê es el
promedio del contenido de spin del neutrón (protón) sobre la función de
onda nuclear (constantes tabuladas [84]).
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Figura 4.2: Espectro de energía de partícula independiente para el 131Xe.
Derecha: protones, izquierda: neutrones

En este trabajo calculamos éSn(p)ê utilizando la aproximación de cuasi-
partícula independiente para un detector de 131Xe (54 protones y 77 neu-
trones), cuyos niveles de energía de partícula independiente se muestran en
la Figura 4.2 ( la notación nlj, corresponde a: n el número cuántico radial,
l el número cuántico orbital, j el momento angular).
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Como el xenón tiene un número par de protones la contribución de éSpê
es despreciable frente a la de éSnê, por lo que consideramos nulo el contenido
de spin del protón y calculamos el correspondiente al neutrón.

Comenzamos ubicando los 77 neutrones siguiendo el espectro de par-
tícula independiente presentado, obteniendo que el primer orbital activo
es 5h11/2. Al comparar con el espectro experimental del 131Xe (ver Figu-
ra 4.3), vemos que el estado 5h11/2 no determina la estructura fundamental
del 131Xe, ya que tiene una energía de 0.16 MeV. Su estado fundamental
corresponde a un estado de spin 3/2 y paridad positiva (π = (−1)l), estado
identificado como 3/2+ (jπ). Es decir que el modelo de partícula indepen-
diente no logra explicar el espectro experimental.

Figura 4.3: Espectro de energía experimental para el 131Xe. Figura extraída
de la referencia [101]. Derecha: espectro teórico con un modelo de capas,
izquierda: espectro experimental.

Por este motivo consideramos la interacción entre pares de nucleones,
utilizando la teoría BCS (Bardeen, Cooper y Schrieffer) [102]. Encontramos
que el espectro resultante presenta una inversión y re-ocupación de los ni-
veles, de manera que los niveles activos serán los que se encuentren cerca
del mínimo de la energía de cuasipartícula (Figuras 4.4 y 4.5). El espectro
del 131Xe para los neutrones se ve modificado (Figura 4.6), ahora el nivel
fundamental se encuentra degenerado y está formado por los niveles 4g7/2 y
4d5/2.

Como habíamos visto anteriormente, el estado fundamental del 131Xe
obtenido experimentalmente [101] corresponde con el estado 3/2+. Ahora
bien, el 131Xe puede pensarse como el 130Xe con un neutrón activo extra. El
primer estado excitado del 130Xe corresponde al estado 2+ con una energía
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Figura 4.4: Re-ocupación de los niveles de energía para el 131Xe. Derecha:
protones, izquierda: neutrones. Línea sólida: factores de desocupación, línea
a trazos: factores de ocupación.
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Figura 4.5: Energía de cuasipartícula en función de la energía de partícula
independiente para el 131Xe. Derecha: protones, izquierda: neutrones.

de 0.53 MeV según se muestra en la Figura 4.7 [103]. Por lo tanto se puede
describir, a primer orden, al 131Xe como el resultado del acoplamiento entre
los estados de cuasineutrones con el primer nivel excitado del 130Xe (2+).

De esta manera podemos formar el estado 3/2+ como una combinación
lineal de los estados acoplados ψ1 = 4g7/2 ⊗ 2+ y ψ2 = 4d5/2 ⊗ 2+ (4g7/2 y
4d5/2 son los estados de cuasipartícula acoplados con el estado 2+ del 130Xe).
La energías de cada estado se determinan como la suma de la energía de
cuasipartícula más la energía del estado 2+

E1 =E4g7/2 + E2+ = 1.57 MeV ,

E2 =E4d5/2 + E2+ = 1.62 MeV .

Al considerar un hamiltoniano de la forma H = H0 + V , donde H0 es
el hamiltoniano libre y V es un término de interacción cuya representación
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Figura 4.6: Espectro de energía de cuasineutrones para el 131Xe.

Figura 4.7: Espectro de energía experimental para el 130Xe. Figura extraída
de la referencia [103]. Derecha: espectro experimental, izquierda: espectro
teórico.
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matricial es

A
E1 v
v E2

B
.

La energía de interacción (v) es

v =

ó
(λ1 − λ2)2 − (E1 − E2)2

4 ,

donde λ1(2) son los autovalores de la matriz. Considerando que la diferencia
entre los autovalores corresponde con la diferencia de entre el estado excitado
(1/2+) y el fundamental, λ1 − λ2 = 0.08 MeV, encontramos el valor para la
energía de interacción v = 0.03 MeV.

Conociendo la energía de interacción, calculamos los autovalores del sis-
tema

λ1 =1.64 MeV ,

λ2 =1.56 MeV .

Determinamos un estado que es la combinación lineal entre los estados
ψ1 y ψ2, es decir ψ = Aψ1 +Bψ2, cuyos coeficientes A y B se determinaron
al calcular el autovector asociado al autoestado más bajoA

E1 − λ2 v
v E2 − λ2

BA
A
B

B
=
A

0
0

B
.

Sabiendo que las amplitudes deben estar normalizadas, obtenemos el si-
guiente sistema

A = −2.07B ,
A2 +B2 = 1 ,

de donde obtenemos A = −0.90 y B = 0.43.
Utilizando los valores obtenidos para éSnê para cada uno de los niveles

(ver Tabla 4.1), podemos encontrar el contenido de spin de neutrones para
el estado ψ como

éSnê =A2éSn(4g7/2)ê +B2éSn(4d5/2)ê = −0.427 .

El valor calculado de éSnê en este trabajo difiere de los resultados pu-
blicados en la referencia [84] (éSnê = −0.23), el cual fue obtenido utilizando
el modelo de bosones en interacción, que es una cruda aproximación a los
modelos nucleares, por lo tanto éSnê es fuertemente modelo dependiente. Si



46 CAPÍTULO 4. DETECCIÓN DE MATERIA OSCURA

Configuración éSnê

4gn7/2 − 4gn7/2 -0.712
4dn5/2 − 4dn5/2 0.791

Tabla 4.1: Valores esperados del contenido de spin para 131Xe.

se varía ligeramente la interacción (v), se obtienen valores de A y B dife-
rentes, generando diferentes valores para el contenido de spin, por ejemplo
los mostrados en la Tabla 4.2. Es decir que este valor es dependiente del
modelo nuclear que se considere, sin embargo al variar levemente la interac-
ción encontramos valores de éSnê del mismo signo y orden de magnitud. Se
pueden reproducir los valores obtenidos por la referencia [84] al considerar
la interacción v = 0.062. Por este motivo utilizaremos para nuestros cálculos
los valores calculados y presentados en la Tabla 4.2 y el valor extraído de la
referencia [84].

A éSnê

1 -0.712
-0.90 -0.427
-0.84 -0.279
-0.80 -0.171

Tabla 4.2: Valores esperados del contenido de spin para 131Xe, considerando
diferentes amplitudes.

4.2. Componente astrofísica

El modelo estándar de halo (SHM, por sus siglas en inglés) supone que
la materia oscura es un gas no colisional con una distribución de velocidades
isotrópica. Su ecuación de estado está dada por [1]:

P (r) = ρ(r)σ2
v ,

donde σ2
v es la dispersión de velocidades, P (r) es la presión del gas de materia

oscura y ρ(r) la densidad. En equilibrio hidrostático, la presión es igual a la
fuerza gravitacional, por lo que el perfil de densidades puede ser calculado
como:

ρ(r) = σ2
v

2πGr2 ,

donde G es la constante de gravitación universal. La dependencia con la
distancia, r−2 de esta esfera isoterma coincide con las observaciones de las
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curvas de rotación para la Vía Láctea en la vecindad del Sol. Sin embargo,
además de la esfera isoterma se han propuesto otros perfiles para la densidad
de materia oscura como el NFW [104] o Einasto [105]. Otras desviaciones al
SHM se han desarrollado utilizando simulaciones hidrodinámicas que inclu-
yen los efectos gravitacionales de los bariones. En las mismas, se concluye
que existe un pequeño corrimiento con respecto al SHM en las curvas de ex-
clusión (sección eficaz vs. masa) para masas pequeñas [106]. En la práctica,
estos efectos son desviaciones menores cuando trabajamos en la vecindad
del Sol [107]. Estudios recientes, a partir de los resultados de GAIA, plan-
tean la existencia de subestructuras del Halo que podrían afectar el flujo
de partículas de materia oscura que llegan a la Tierra, y esta señal podría
ser observada por detectores direccionales [108]. Al ser estos resultados muy
recientes en este trabajo consideraremos el SHM. En este modelo se propone
como distribución de velocidades para las partículas de materia oscura una
distribución de tipo Maxwell-Boltzman [109]:

f(þv) = 1
N(πv2

0)
3
2
e−|v|2/v2

0 , para |þv| < vesc ,

N = erf
5
vesc
v0

6
− 2√

π

vesc
v0

e
−( vesc

v0
)2
,

donde N es el factor de normalización y erf[x] = 2√
π

s∞
x e−x2

dx, es la función
error. En este caso v0 es la velocidad circular del Sol alrededor del centro
galáctico que se considera constante con un valor de 220 km/s [29].

Al trabajar en el sistema galáctico debemos considerar la distribución
que tiene en cuenta el movimiento del laboratorio, es decir

f(þv,þvlab) = 1
N(πv2

0)
3
2
e−|þv+þvlab|2/v2

0 , (4.10)

donde ahora þv es la velocidad del WIMP respecto de la Tierra y þvlab es la
velocidad del laboratorio respecto de la galaxia.

En el rango de velocidades permitidas (menores que la velocidad de es-
cape de la galaxia), a partir de la ecuación (4.3), se observa que la sección
eficaz diferencial tanto para el caso axial-vectorial como para el caso escalar
es inversamente proporcional a v2. Por la tanto, reescribiendo la expresión
para la tasa de retroceso,

dR

dEnr
= ρχ
mAmχ

mA

2µ2
A

σ(0)F 2(Enr)
Ú
d3v

f(þv, t)
v

, (4.11)

definiendo η como [28]

η =
Ú
f(þv, t)
v

d3v , (4.12)
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y reemplazando la expresión de la distribución de Maxwell-Boltzman dada
por la ecuación (4.10) encontramos

η = 1
N(πv02)3/2

Ú
e−(þv+þvlab)2/v2

0

v
d3v

= 1
N

√
πv0vlab

5Ú vesc+vlab

vmin
e−(v−vlab)2/v2

0dv −
Ú vesc−vlab

vmin
e−(v+vlab)2/v2

0dv

6
.

(4.13)

En la expresión anterior consideramos que los WIMPs deben tener una
velocidad mínima para provocar un retroceso del núcleo de energía Enr que
denominamos vmin. Esta velocidad puede ser determinada a partir de [28]

vmin =
ó
Enr(mχ +mA)2

2mAm2
χ

. (4.14)

Al definir v1 = vesc − vlab y v2 = vesc + vlab, la integral anterior puede
ser escrita como

η =



1
2Nvlab

è
erf
è
vlab+vmin

v0

é
− erf

è
vmin−vlab

v0

éé
vmin < v1

1
2Nvlab

è
erf
è
vesc
v0

é
− erf

è
vmin−vlab

v0

éé
v1 < vmin < v2

0 vmin > v2

(4.15)

Si se considera otro tipo de distribución de velocidades, el factor que se
ve modificado en la tasas de retroceso es la función η.

4.2.1. Medición en Tierra y su dependencia con la posición
del laboratorio

En la sección anterior vimos que para obtener una expresión para la
tasa de retroceso necesitamos la velocidad del laboratorio. Para esto se debe
tener en cuenta que el laboratorio está ubicado en cierto lugar de la Tierra,
por lo que la velocidad total será la suma de la velocidad del Sol respecto al
sistema galáctico (þvG¤) y de la velocidad de la Tierra respecto al Sol (þv⊕).

La velocidad del Sol respecto al sistema galáctico será la suma de la
velocidad del Local Standard of Rest (LSR, þvLSR) debido a la rotación de la
galaxia, y la velocidad de rotación del Sistema Solar (o del Sol) respecto al
LSR (þv¤).

En el sistema galáctico, el cual está centrado en el Sol, el eje ε̌G1 apunta al
centro galáctico, el eje ε̌G3 al polo norte galáctico y el eje ε̌G2 en terna directa
(ver Figura 4.8). En este sistema, la velocidad del LSR debido a la rotación
de la galaxia es constante y vale, en módulo |þvLSR| = 220 ± 50km/s [110] y
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Figura 4.8: Esfera celeste con coordenadas ecuatoriales y galácticas, donde
δPNG = 27,◦ 1283 es la declinación del polo norte galáctica y lN = 33◦ es la
longitud del nodo.

su dirección se corresponde con ε̌G2 . La velocidad peculiar del Sol respecto
del LSR es þv¤ = (9, 12, 7) km/s [110], finalmente en el sistema galáctico,

þvG¤ = þv¤ + þvLSR . (4.16)

Por otro lado, la velocidad de la Tierra respecto del Sol se descompone en
la velocidad de revolución de la Tierra alrededor del Sol (þvrev) y la velocidad
de rotación de la Tierra sobre su eje (þvrot) [110]

þv⊕(t, tÍ) = þvrev(t) + þvrot(tÍ) . (4.17)

En la expresión anterior t es el tiempo medido en días sidéreos y tÍ es el
tiempo medido en horas sidéreas.

La velocidad de revolución de la Tierra, al despreciar la excentricidad de
la órbita, puede ser escrita como [110]

þvrev(t) = v⊕
rev[ε̌eclip

1 sin(wrev(t− teq)) − ε̌eclip
2 cos(wrev(t− teq))] .

En la expresión anterior v⊕
rev es la velocidad orbital media, v⊕

rev = 29.8
km/s [110]. Los versores ε̌eclip

1 , ε̌eclip
2 , ε̌eclip

3 , corresponden a los versores del
sistema ecliptical, donde ε̌eclip

1 apunta al equinoccio vernal, ε̌eclip
3 al polo norte

y ε̌eclip
2 se define por la terna directa (ver Figura 4.9). En el argumento de la

funciones trigonométricas definimos wrev como la frecuencia de revolución de
la Tierra (cuyo período es de un año sidéreo) wrev = 2π/T (T = 1 año), teq es
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el tiempo sidéreo correspondiente al equinoccio de marzo (que corresponde
al día sidéreo 80.22 referido a J2000.0 1).

Figura 4.9: Esfera celeste con coordenadas ecuatoriales y eclipticales, donde
ε es la oblicuidad de la eclíptica.

La velocidad de rotación de la Tierra se escribe como [110]

þvrot(tÍ) = v⊕
rot[ε̌ecu

1 sin(wrot(tÍ + t0)) − ε̌ecu
2 cos(wrot(tÍ + t0))] .

donde v⊕
rot dependerá de la posición del laboratorio, ya que se puede escribir

como v⊕
rot = Vecu cos(φ0), donde Vecu es la velocidad de rotación del ecuador

(0.4655km/s) [110] y φ0 es la latitud del laboratorio. La frecuencia de rota-
ción es la correspondiente a la rotación diurna wrot = 2π/(1 día sidéreo), t0
es el tiempo correspondiente a la longitud λ0 del laboratorio y tÍ es el tiempo
medido en horas sidéreas. Los versores ε̌ecu

1 , ε̌ecu
2 , ε̌ecu

3 corresponden al siste-
ma ecuatorial, ε̌ecu

1 apunta al equinoccio vernal, ε̌ecu
3 al polo norte celeste y

ε̌ecu
2 se define de forma tal de obtener una terna directa (ver Figura 4.8).

Finalmente, la velocidad del laboratorio de determina como

þvlab = þvG¤ + þv⊕(t, tÍ) . (4.18)

Una vez obtenidas las expresiones para þvrev(t) y þvrot(tÍ), podemos escribirla
como

þvlab = vlabv̌lab ,

donde v̌lab es un versor que se obtiene como v̌lab = þvlab
|þvlab| . Al tener en cuenta

las magnitudes de las velocidades del sol y de la tierra podemos considerar
a v̌lab Ä v̌G¤, con v̌G¤ = þvG¤

|þvG¤ | .

1J2000.0 es un sistema de referencia caracterizado por la posición del ecuador y equi-
noccio medio celestes al 1 de enero del año 2000.
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Reemplazando las ecuaciones (4.16) y (4.17) y despreciando términos
pequeños que solo contribuyen en una milésima parte de la velocidad, el
módulo de la velocidad del laboratorio resulta [111]

|þvGlab| Ä |þ̃vG¤| + v̌G¤ · þvrev(t) + v̌G¤ · þvrot(tÍ) .

Al hacer un desarrollo encontramos |þ̃vG¤| = |þvG¤| + 1
2

|þvrev|2
|þvG¤ | . Reescribiendo los

términos correspondientes a la revolución y la rotación de la Tierra podemos
encontrar los productos escalares anteriores al definir ta = teq + βm

wrev
y tÍd =

βd
wrot

− t0 como [111]

v̌G¤ · þvrev(t) = v⊕
revAm cos(wrev(t− ta)) ,

v̌G¤ · þvrot(tÍ) = v⊕
rotAd cos(wrot(tÍ − tÍd)) ,

donde las constantes son Am = 0.488, βm = 1.260 rad, Ad = 0.671 y βd =
3.907 rad.

Finalmente el módulo de la velocidad del laboratorio medida en coor-
denadas galácticas, será la suma de la parte independiente del tiempo y las
contribuciones dadas por la revolución y la rotación de la Tierra [111]

|þvGlab| Ä |þ̃vG¤| + v⊕
revAm cos(wrev(t− ta)) + v⊕

rotAd cos(wrot(tÍ − tÍd)) . (4.19)

El término determinado por la revolución de la Tierra alrededor del Sol
no depende de la posición del laboratorio, mientras que el término dado por
la rotación de la Tierra sobre su eje depende de la posición del laboratorio,
no solo el módulo sino también la fase inicial (relacionados con la latitud y
longitud del laboratorio respectivamente).

4.3. Tasa de retroceso en función de la modulación
anual y diurna

Como vimos anteriormente en la sección 1.3, los experimentos de detec-
ción directa buscan medir una modulación anual en la señal obtenida como
resultado de la revolución de la Tierra alrededor del Sol. Por lo tanto, se
puede escribir la tasa de retroceso de la siguiente forma

dR

dEnr
= B η(vlab(ta, tÍd)) ,

donde B queda definido como

B = ρχ
mAmχ

mA

2µ2
A

σ(0)F 2(Enr) ,

la función η dependerá de la distribución de velocidades considerada y de la
velocidad del laboratorio ( ecuación (4.10)).
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Para evidenciar tanto la modulación anual como la modulación diurna,
desarrollamos en serie de Taylor la expresión anterior [111]

dR

dEnr
ÄB

I
η(ta, tÍd) + ∂η

∂vlab

∂vlab
∂ cos(wrev(t− ta))

-----
ta;tÍd

[cos(wrev(t− ta)) − 1]

+ ∂η

∂vlab

∂vlab
∂ cos(wrot(tÍ − tÍd))

-----
ta;tÍd

[cos(wrot(tÍ − tÍd)) − 1]
J
.

Reemplazando la ecuación (4.19) que obtuvimos para la velocidad del
laboratorio, obtenemos [111]

dR

dEnr
Ä
I
S0 + Sm(Enr) cos(wrev(t− ta)) + Sd(Enr) cos(wrot(tÍ − tÍd))

J
,

donde S0 es el promedio de la tasa de retroceso en el tiempo, la cual no pre-
senta una modulación. El segundo término representa la modulación anual
cuya expresión está dada por

Sm(Enr) =Bv⊕
revAm

∂η

∂vlab

-----
ta;tÍd

, (4.20)

y el tercero la modulación diurna

Sd(Enr) =Bv⊕
rotAd

∂η

∂vlab

-----
ta;tÍd

, (4.21)

donde en ambas expresiones [111]

∂η

∂vlab
=



−η
vlab

+ 1
N

√
πv0vlab

C
e

− (vmin−vlab)2

v02 + e
− (vmin+vlab)2

v02

D
vmin < v1

−η
vlab

+ 1
N

√
πv0vlab

C
e

− (vmin−vlab)2

v02

D
v1 < vmin < v2

0 vmin > v2

Para poder comparar con los datos experimentales, las amplitudes de
la modulación se promedian en rangos de energía. Estos intervalos están
definidos a partir de la resolución de energía de cada detector, es decir, el
tamaño de cada celda

< Sm > = 1
E2 − E1

Ú E2

E1
Sm(Enr)dEnr , (4.22)

< Sd > = 1
E2 − E1

Ú E2

E1
Sd(Enr)dEnr . (4.23)
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donde E1 y E2 son los extremos de estas celda, por lo que se calcula un valor
medio para la modulación en cada intervalo.

También es necesario tener en cuenta que los experimentos no miden
directamente la energía de retroceso de los eventos de dispersión. El núcleo
que retrocede (o el electrón que retrocede, en el caso de algunas señales de
fondo) transfiere su energía a los electrones, que pueden observarse como
ionización o centelleo en el detector, o a otros núcleos, produciendo fonones
y calor. Algunos experimentos que miden solo el centelleo o la ionización
dan sus resultados en términos de la energía equivalente a electrones Eee
de un evento en su detector (expresado en unidades de keVee) [41]. Esta
cantidad se define como la energía del retroceso de un electrón que produciría
la cantidad observada de centelleo o ionización. Los retrocesos nucleares
tienden a producir una menor cantidad de centelleo o ionización que los
retrocesos de electrones para la misma energía de retroceso, por lo que Eee no
es la energía de retroceso de ese evento. Para los retrocesos nucleares, estas
dos energías están relacionadas por Eee = QEnr [41], donde Q se denomina
factor de fragmentación de la intensidad. Este factor, es diferente para cada
elemento de un detector y puede depender de la energía de retroceso.

4.4. Detectores de materia oscura

Pese a las más de tres décadas de búsqueda experimental de la materia
oscura, aún no se ha confirmado ninguna detección. Sin embargo, con las
mejoras en las sensitividad de los detectores se han obtenido fuertes restric-
ciones en la masa y la sección eficaz.

La señal producida por la dispersión de partículas de materia oscura por
un núcleo puede ser detectada a través de: luz (consecuencia de la excita-
ción y desexcitación de los núcleos); carga (la ionización de los átomos del
detector); y calor (producido por los fonones en los detectores de cristal).
Los detectores actuales utilizan alguna de estas técnicas o una combinación
de ellas para poder discernir la señal de la materia oscura de los ruidos del
fondo generados por otro tipo de interacciones (ver Figura 4.10) [6].

En esta tesis trabajamos con los datos obtenidos por los experimentos
DAMA/LIBRA, CoGeNT, DM-Ice y XENON1T, a su vez haremos predic-
ciones para SABRE y ANDES.

En el Laboratorio Nacional de Gran Sasso(LNGS) localizado en Italia,
se encuentran instalados a 1400 metros de profundidad los experimentos
DAMA/LIBRA y XENON1T.

DAMA/LIBRA posee un conjunto de 25 cristales que totaliza 250 kg
de ioduro de sodio activado con talio, NaI (Tl), que cuando se ioniza emite
fotones (centelleo). Actualmente se encuentra en la fase 2 donde lograron
disminuir la energía límite del detector a 1 keV y ya posee 6 ciclos anuales de
mediciones [42]. Por su parte el experimento XENON1T utiliza 3.2 toneladas
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Luz

Calor Carga

DAMA (NaI)
XMASS (Xe)
DM-Ice (NaI)

COSINE (NaI)
SABRE (NaI)

DEAP (Ar)

DAMIC (Si)
SENSEI (Si)

CoGeNT (Ge)
MIMAC (3He/CF4)

PICO (C3F8)
PICASSO (C4F10)

CRESST III (CaWO4)
PandaX (Xe)

DarkSide (Ar)
XENON 1T (Xe)

LUX (Xe)

CDMSlite (Ge)

Figura 4.10: Tipos de detectores separados según el tipo de señal detectada.

de xenón líquido a una temperatura de −95◦.
En el laboratorio SUL (Soudan Underground Laboratory, ubicado en

una mina en Minessota, Estados Unidos a 713 metros de profundidad), se
encuentran los experimentos CoGeNT y CDMS. El detector utilizado por el
experimento CoGeNT posee un único cristal de Germanio de 440 gr [112]. En
abril de 2013, la colaboración CoGeNT encontró una modulación en su tasa
de eventos para un rango de energía entre 0.5−2 keVee con una significancia
de 2.2σ, con un período de T = 336 ± 24 días o T = 350 ± 20 días [112].
Se encuentra planificada su actualización, en la cual se utilizarán 4 cristales
similares a los utilizados por CoGeNT pero con una masa de 1.3 kg (C-4)
[113].

El experimento DM-ICe se encuentra ubicado en el Polo Sur a 2457 m
de profundidad en el hielo antártico y está compuesto por un detector de
17 kg de Na(Tl). Los datos obtenidos por esta colaboración son consistentes
con una señal no modulada en el rango de energía 4-20 keV. Actualmente
forma parte de la colaboración COSINE-100, que empleará un detector de
100 kg de Na(Tl).

En la Tabla 4.3 se detallan algunos de los detectores activos, su ubica-
ción y algunas de sus características técnicas. No existe hoy en día ningún
experimento activo en el hemisferio sur, salvo DM-Ice. Es muy importante
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Experimento Ubicación Material Masa[kg] Elim [keVee] Ref.

DAMA/LIBRA Italia NaI 242.5 1 [42]
COSINE-100 Corea del Sur NaI 106 2 [48]
DM-Ice Polo Sur NaI 17 6.5 [114]
SABRE(*) Australia NaI 50 <1 [46]

Xenon1T Italia Xe 3200 0.4 [45]
PandaX China Xe 580 1 [115]
XMASS Japón Xe 832 1 [116]
LUX EE.UU. Xe 368 3 [117]

DAMIC Canadá Si 40 0.05 [118]
SENSEI(*) EE.UU. Si 9.5×10−5 0.001 [119]

DarkSide Italia Ar 46 0.1 [49]
DEAP Canadá Ar 3300 15.6 [51]

CoGeNT EE.UU. Ge 0.443 0.5 [112]
CDMSlite EE.UU. Ge 0.6 0.056 [44]

CESST III Italia CaWO4 0.025 0.03 [43]

PICO-60 Canadá C3F8 52 2.45 [50]
PICASO Canadá C4F10 3 1 [120]
MIMAC (*) Francia CF4 [47]

Tabla 4.3: Experimentos de detección directa de materia oscura. (*)No ope-
rativos aún [1, 107].

contar con experimentos en ambos hemisferios para poder estudiar la modu-
lación diurna de la señal detectada. El experimento DM-Ice por su latitud
no presentaría este efecto, es por esto que los experimentos como SABRE,
ubicado en Australia y ANDES, planeado para instalarse en la cordillera
entre Argentina y Chile, serán cruciales para medir este efecto.

En la Figura 4.11 se muestran los límites experimentales actuales para
la sección eficaz independiente del spin. Para masas de WIMPs por encima
de 5 GeV/c2, los límites más estrictos están dados por los experimentos
XENON1T, LUX y PandaX-II, donde quedan excluidas las interacciones
de nucleón-WIMP con secciones eficaces superiores a 4.1 × 10−47cm2 para
mχ = 30 GeV/c2 [45]. En un intervalo de masas de 1.8 < mχ < 5 GeV/c2

el experimento DarkSide-50 posee el límite de exclusión más estricto [49].
Para masas por debajo de mχ = 1.8 GeV/c2 CRESST-III está imponiendo
actualmente las cotas más estrictas extendiendo el rango de masa hasta
mχ = 0.16 GeV/c2 [43]. Los dos contornos de DAMA indican los valores
de la sección eficaz y las masas obtenidas a partir de la modulación anual
observada en la dispersión de iodo (I) y sodio (Na) [42].

Por otro lado, en las Figuras 4.12 mostramos las cotas experimentales
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Figura 4.11: Límites experimentales para la sección eficaz independiente
del spin, para la dispersión materia oscura-nucleón. Figura tomada de la
referencia [1].

para la sección eficaz dependiente del spin. El mejor límite hasta la fecha es
el correspondiente al experimento PICO-60 donde excluye secciones eficaces
por encima de 2.5 × 10−41cm2 para mχ = 25 GeV/c2 [50]. A masas bajas
entre 2 GeV/c2 < mχ < 4 GeV/c2, los mejores límites en las interacciones
WIMP-protón dependientes del spin fueron extraídos de PICASSO [120].

Debido a una abundancia natural de isótopos de xenón con neutrones no
apareados, las restricciones más fuertes en la dispersión dependiente de spin
de la interacción WIMP-neutrón se establecen por las observaciones de los
experimentos LUX, PandaX, XENON, siendo el más sensible hasta la fecha
XENON1T [45].



4.4. DETECTORES DE MATERIA OSCURA 57

Figura 4.12: Límites experimentales para la sección eficaz dependiente del
spin, para la dispersión materia oscura-protón y neutrón. Figura tomada de
la referencia [1].





Capítulo 5

Resultados I: Sección eficaz

En este capítulo mostramos los resultados del cálculo de la sección eficaz
de la interacción de los neutralinos con protones o neutrones, parte de los
resultados presentados se encuentran publicados en [121]. A los efectos de
fijar escalas de referencia consideraremos como límites masas livianas y pe-
sadas del neutralino, independientemente del status que posean éstas escalas
de masas a partir de experimentos realizados con aceleradores (posibles ex-
clusiones de masas livianas). Realizaremos el cálculo a efectos de comparar
las respectivas secciones eficaces con los factores de forma de quarks (en
protones y neutrones) y los factores de forma nucleares para los protones y
neutrones incluidos. A pesar de no estar favorecidas por reacciones en ace-
leradores, por completitud analizaremos también casos correspondientes a
masas livianas. Motiva este análisis el hecho de que, como hemos mencio-
nado antes, las secciones eficaces para la detección de partículas que sean
posibles componentes de la materia oscura no solo incluye la información
del lagrangiano elemental, sino también la correspondiente al régimen no
perturbativo de QCD y a las interacciones nucleares. En consecuencia, la
comparación es de interés. Los resultados a ser presentados serán expresa-
dos en función de la energía del neutralino incidente. Debemos recordar que
los posibles valores de mχ cubren varios ordenes de magnitud tal como se
ilustra en la Figura 1.5 y los valores usados a continuación cubren un rango
limitado de dichos ordenes.

Las masas del squark (Mq̃), del pseudo-escalar de Higgs (mps), fueron
tomadas de la referencia [89] (ver Tabla 5.1). Con respecto a los parámetros
libres del lagrangiano: β, µ y M , fijamos el valor de β según las referencias
[122, 123, 124] y variamos el parámetro µ y la masa del neutralino. El valor
deM queda determinado para cada conjunto de valores de estos parámetros
(ver Apéndice A para más detalle).

Como mencionamos anteriormente, en este trabajo estudiamos dos re-
giones posibles para la masa de los neutralinos [1, 125]:

i) mχ mayor que 1 GeV.

59



60 CAPÍTULO 5. RESULTADOS I: SECCIÓN EFICAZ

Parámetro Valor [GeV]

Mq̃ 1500

mps 500

Tabla 5.1: Parámetros del MSSM [89].

ii) mχ menor que 1 GeV.

5.1. Contribución escalar

5.1.1. Caso neutralinos pesados

El objetivo de estos cálculos no consiste en determinar la validez de los
parámetros propuestos en el modelo para las corrientes sino en determinar
las consecuencias a nivel de la sección eficaz medida en procesos de detección
directa.

En la Figura 5.1 presentamos la contribución del canal escalar a la sección
eficaz para cada sabor de quark con respecto a la energía del neutralino.
Mostramos a modo de ejemplo solo el caso de µ = 100 GeV donde se ve que
la mayor contribución proviene del sector de quark top, para las distintas
masas del neutralino consideradas. Los parámetros del modelo usados para
realizar la Figura se presentan en la Tabla 5.2.
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Figura 5.1: Contribución escalar a la sección eficaz de cada quark como
función de la energía del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; co-
lumna del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Para
µ = 100 GeV. Color naranja: quark up; color azul: quark down; color verde:
quark strange; color amarillo: quark charm; color violeta: quark bottom; co-
lor rosa: quark top.

En la Figura 5.2 mostramos la contribución escalar a la sección eficaz
neutralino-protón como función de la energía del neutralino. En cada co-
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mχ [GeV] µ [GeV] M [GeV]

100 73.573
5 500 19.826

1000 14.019

100 161.408
35 500 76.240

1000 72.450

100 511.240
80 500 166.114

1000 162.122

Tabla 5.2: Valores indicativos demχ, µ yM usados en el cálculo de la sección
eficaz de las Figuras 5.1, 5.2, 5.7 y 5.8 para tan β = 3.

lumna de la Figura 5.2 graficamos la sección eficaz para diferentes masas del
neutralino yendo en orden ascendente de izquierda a derecha. En las filas
graficamos la contribución de cada mediador, del Higgs pesado, liviano y del
squark y en la última mostramos la contribución total al canal escalar. Se
observa que el aporte del Higgs liviano, a la sección eficaz, es el de mayor
orden de magnitud. Para valores mayores del parámetro µ la sección eficaz
disminuye.

Para todos los mediadores de la contribución escalar, es decir, H1, H2 y
squark la sección eficaz neutralino-neutrón difiere en menos del 1 % respecto
de la correspondiente a la interacción con protones.

Hemos estudiado la dependencia con los valores de tan β, en la Figura 5.3
comparamos el caso de tan β = 10 con el caso tan β = 3 para la contribución
total a la sección eficaz, concluyendo que la misma disminuye para todos los
valores de la masa del neutralino. La proporción σ10/σ3 depende tanto de
la energía del neutralino como del valor de µ, reduciéndose hasta un factor
0.02.

A título informativo, debemos mencionar que considerando tan(β) = 10,
si la masa del neutralino esmχ = 60 GeV el parámetro µ debe ser mayor que
530 GeV, mientras que para mχ = 100 GeV debe ser µ > 1370 GeV. Estos
límites son consistentes con las mediciones de secciones eficaces máximas en
experimentos como DEAP-3600 (argón liquido) y XMASS (xenón) [51, 116].
A partir de esta comparación vemos que para satisfacer las cotas dadas por
experimentos de detección directa se necesitan valores de µ grandes, que
corresponden a una composición de tipo bino para el candidato a materia
oscura usado en este cálculo.

Existen también en la bibliografía trabajos teóricos que utilizan otros
modelos de materia oscura más complejos, donde estudian la sección eficaz
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Figura 5.2: Contribución escalar a la sección eficaz neutralino-protón como
función de la energía del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; co-
lumna del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. De arriba
hacia abajo en la fila: contribución del Higgs pesado como mediador; con-
tribución del Higgs liviano como mediador; contribución del squark como
mediador; contribución escalar total. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a
trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV. Los valores para los
parámetros del modelo se encuentran en la Tabla 5.2.

como función de la masa de la partícula de materia oscura [88, 6]. A pesar de
que hemos utilizado un modelo simple de materia oscura, nuestros resultados
son compatibles con los presentados en esos trabajos para ciertos valores de
nuestros parámetros como tan(β) = 10 y valores del parámetro µ > 3700
GeV. Lo que implica como ya dijimos antes que nuestro candidato a materia
oscura es predominantemente bino.

5.1.2. Caso neutralinos livianos

A pesar de no estar favorecidas por reacciones en aceleradores, por com-
pletitud analizaremos también casos correspondientes a masas livianas. Co-
mo hemos mencionado antes, las secciones eficaces para la detección de par-
tículas que sean posibles componentes de la materia oscura no solo incluye
la información del lagrangiano elemental, sino también la correspondiente
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Figura 5.3: Cociente entre la sección eficaz de la dispersión neutralino-protón
para tan β = 10 y tan β = 3 en el canal escalar, como función de la energía
del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ =
35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea
a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV.

al régimen no perturbativo de QCD y a las interacciones nucleares. En este
caso utilizamos los parámetros de la Tabla 5.3 para masas de neutralinos
del orden de pocos MeV.

mχ [GeV] µ [GeV] M [GeV]

0.005 100 61.360
500 12.277

0.01 100 61.586
500 12.410

Tabla 5.3: Valores indicativos de mχ, µ yM en el cálculo de la sección eficaz
de las Figuras 5.4, 5.5, 5.11 y 5.12 para tan β = 3.

En la Figura 5.4, observamos que el quark top tiene la mayor sección
eficaz, mientras que la menor corresponde al quark up.

En la Figura 5.5 mostramos la sección eficaz neutralino-protón para este
caso. Se observa que el Higgs liviano es el que más contribuye a la sección
eficaz total y que la sección eficaz aumenta su valor cuando la masa del
neutralino es mayor. Para valores mayores del parámetro µ la sección eficaz
disminuye.

En el caso del canal escalar, la sección eficaz para protones y neutrones
son similares. Para todos los mediadores, H1 , H2 y squark, la sección eficaz
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Figura 5.4: Contribución escalar total a la sección eficaz neutralino-quark
como función de la energía del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 MeV;
columna derecha: mχ = 100 MeV. Para µ = 100 GeV. Color naranja: quark
up; color azul: quark down; color verde: quark strange; color amarillo: quark
charm; color violeta: quark bottom; color rosa: quark top. Los valores para
los parámetros del modelo están indicados en la Tabla 5.3.

neutralino-neutrón difiere en menos del 1 % respecto de la correspondiente
a la interacción con protones.

Nuevamente estudiamos la dependencia con el parámetro β. En la Figu-
ra 5.6 mostramos el cociente entre la sección eficaz para el valor tan β = 10
y tan β = 3 para la contribución escalar total, en función de la energía del
neutralino. Observamos que la misma disminuye su valor en todos los casos,
el cambio en esta proporción depende de la energía del neutralino pero no
del valor de µ, reduciendose hasta un factor 0.08. Para valores negativos de
µ, la sección eficaz es menor que la correspondiente a valores positivos.

5.2. Contribución axial-vectorial

5.2.1. Caso neutralinos pesados

A continuación mostramos los resultados obtenidos para el conjunto de
parámetros presentados en la Tabla 5.2, para el caso de una interacción entre
neutralino y núcleos de tipo axial-vectorial.

En la Figura 5.7 presentamos la contribución total del canal axial-vectorial
a la sección eficaz de la dispersión neutralino-quark, para cada sabor de
quark, con respecto a la energía del neutralino. Mostramos solo el caso de
µ = 100 GeV donde se ve claramente que la mayor contribución proviene del
sector de quark strange, para las distintas masas del neutralino consideradas.

En la Figura 5.8 mostramos la sección eficaz neutralino-protón para la
contribución axial-vectorial en función de la energía del neutralino. En cada
columna mostramos la sección eficaz para diferentes masas del neutralino,
mientras que en cada fila la sección eficaz para cada diagrama, es decir
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Figura 5.5: Contribución escalar a la sección eficaz neutralino-protón como
función de la energía del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 MeV;
columna derecha: mχ = 100 MeV. De arriba hacia abajo: contribución del
Higgs pesado como mediador; contribución del Higgs liviano como mediador;
contribución del squark como mediador; contribución escalar total. Línea
sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV. Los valores para los
parámetros del modelo están indicados en la Tabla 5.3.

para cada mediador (Z, q̃), y la contribución total. Las diferentes curvas
corresponden a diferentes valores de µ y M que dan la misma masa del
neutralino.

Se puede observar que, en todos los casos, la contribución correspon-
diente a el bosón Z como mediador es mayor que la del mediador q̃, por lo
tanto domina a la contribución axial-vectorial. Como la masa del bosón Z
es mucho menor que la del squark y como la sección eficaz es inversamente
proporcional a la masa del mediador es de esperar que las secciones eficaces
sean muy diferentes entre sí. En este caso, las constantes de acoplamiento
son del mismo orden de magnitud.

Para el caso del bosón Z y la contribución total, la sección eficaz dismi-
nuye para valores crecientes del parámetro µ. En la Figura 5.8 también se
puede observar que a mayor masa del neutralino, menor es la sección eficaz.

Para el caso del bosón mediador Z y para masas bajas del neutralino (Ä
5 GeV), la sección eficaz del protón es, a lo sumo, un 22 % más chica que la
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Figura 5.6: Cociente entre la sección eficaz del canal escalar de la dispersión
neutralino-protón para tan β = 10 y tan β = 3, como función de la energía
del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 MeV; columna derecha: mχ =
100 MeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV.
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Figura 5.7: Contribución axial-vectorial total a la sección eficaz de la inter-
acción neutralino-quark como función de la energía del neutralino. Columna
izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV; columna dere-
cha: mχ = 80 GeV. Para µ = 100 GeV. Color naranja: quark up; color azul:
quark down; color verde: quark strange. Los valores de los parámetros son
los indicados en la Tabla 5.2.

del neutrón (ver Figura 5.9). Para masas mayores de neutralino la diferencia
entre σn y σp es a lo sumo un 6 %, siendo la del protón menor que la del
neutrón. Para el caso del squark como mediador y masas del neutralino del
orden de 5 GeV la sección eficaz σp es a lo sumo un 24 % más chica que la
del neutrón. Sin embargo, para masas más grandes la diferencia depende del
parámetro µ, al considerar µ = 100 GeV la diferencia entre σn y σp es a lo
sumo un 6 %, siendo la del protón menor que la del neutrón, mientras que
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Figura 5.8: Sección eficaz de la dispersión neutralino-protón correspondiente
a la contribución axial-vectorial como función de la energía del neutralino.
Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV; co-
lumna derecha: mχ = 80 GeV. Fila superior: mediador Z; fila del medio:
mediador squark; fila inferior: contribución total. Línea sólida: µ = 100 GeV;
línea a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV. Los valores de
los parámetros son los indicados en la Tabla 5.2.

para valores mayores del parámetro µ la sección eficaz del neutrón es como
mucho un 7 % menor que la del protón (ver Figura 5.9).

En la Figura 5.10 estudiamos el cociente de la sección eficaz neutralino-
protón para tan β = 10 y para tan β = 3, en función de la energía del
neutralino. Se observa que para masas grandes la sección eficaz aumenta
cuando aumenta tan β. Para masas intermedias el cociente estudiado de-
pende del valor de µ. Mientras que para masas bajas, por ejemplo mχ = 5
GeV, para valores de µ chicos el cociente σ10/σ3 es mayor que 1, mientras
que para µ grandes el mismo es menor a 1.

Por otro lado, si consideramos valores negativos de µ vemos que para
masas pequeñas del neutralino la sección eficaz es menor comparado con sus
valores positivos, al considerar igual valor absoluto.

Los límites superiores de la sección eficaz determinados por los experi-
mentos PICO [126], PICASO[127], PANDAX [128], XMASS [129] son ma-
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Figura 5.9: Cociente entre la sección eficaz de la dispersión neutralino-protón
y neutralino-neutrón como función de la energía del neutralino. Fila supe-
rior: bosón Z como mediador, fila inferior: squark como mediador. Columna
izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV; columna dere-
cha: mχ = 80 GeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV;
línea punteada: µ = 1000 GeV.

yores que las secciones eficaces calculadas para todos los valores de µ permi-
tidos por la restricción de la masa del neutralino positiva. Por ese motivo no
se puede establecer una cota a los parámetros del modelo usando los datos
ya que cualquier valor de µ y M cumplen las restricciones observacionales.

5.2.2. Caso neutralinos livianos

En este caso utilizamos los parámetros de la Tabla 5.3 y en la Figura 5.11
mostramos la sección eficaz entre el neutralino y los quarks en el caso de la
interacción axial-vectorial. Observamos que la sección eficaz mayor corres-
ponde al quark strange y la menor al quark up.

Los resultados para la sección eficaz neutralino-protón, cuando la masa
del neutralino es del orden de pocos MeV, se muestran en la Figura 5.12. La
columna de la derecha representa a un neutralino de masa mχ = 100 MeV,
mientras que la columna de la izquierda mχ = 5 MeV. En las dos primeras
filas mostramos la contribución de cada mediador (Z, q̃), mientras que en la
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Figura 5.10: Cociente entre la sección eficaz de la dispersión neutralino-
protón para tan β = 10 y tan β = 3 del canal axial-vectorial, como función
de la energía del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna
del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea sólida:
µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV.
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Figura 5.11: Contribución axial-vectorial total a la sección eficaz de la inter-
acción entre neutralino y quark como función de la energía del neutralino.
Columna izquierda: mχ = 5 MeV; columna derecha: mχ = 100 MeV. En
ambos casos µ = 100 GeV. Color naranja: quark up; color azul: quark down;
color verde: quark strange. Los valores para los parámetros del modelo están
indicados en la Tabla 5.3.

última se encuentra la contribución total al canal axial-vectorial. La sección
eficaz no varía significativamente su valor cuando aumenta la masa del neu-
tralino. La contribución más importante al canal axial-vectorial está dada
por el bosón Z como mediador.

Al considerar al bosón Z como mediador, las secciones eficaces neutralino-
protón y neutralino-neutrón son diferentes: la sección eficaz protón-neutralino
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Figura 5.12: Sección eficaz axial-vectorial como función de la energía del
neutralino para la dispersión neutralino-protón. Columna izquierda: mχ =
5 MeV; columna derecha: mχ = 100 MeV. Fila superior: Z como mediador;
fila del medio: squark como mediador; fila inferior: contribución total. Línea
sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV. Los valores de los pará-
metros del modelo se indican en la Tabla 5.3.

es a lo sumo un 38 % menor que la sección eficaz neutrón-neutralino. Mien-
tras que si consideramos al squark como mediador las secciones eficaces
neutralino-protón y neutralino-neutrón difieren en a lo sumo un 47 %, sien-
do menor la del protón-neutralino (ver Figura 5.13). En ambos casos estos
cociente son independientes del valor de µ.

En la Figura 5.14 estudiamos cómo cambia la sección eficaz total al
modificar el valor de tan β (por ejemplo, tan β = 10). En la misma se observa
que para valores mayores de tan β la sección eficaz aumenta, este cambio
no depende de la energía del neutralino pero si de los valores que toma el
parámetro µ. El factor de cambio entre la sección eficaz para tan β = 10 y
tan β = 3 es a lo sumo 1.5. Para valores negativos de µ, la sección eficaz es
más pequeña que la obtenida con µ > 0.
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Figura 5.13: Cociente entre la sección eficaz de la dispersión neutralino-
protón y neutralino-neutrón como función de la energía del neutralino. Fila
superior: bosón Z como mediador, fila inferior: squark como mediador. Co-
lumna izquierda: mχ = 5 MeV; columna derecha: mχ = 100 MeV.
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Figura 5.14: Cociente entre la sección eficaz total en el canal axial-vectorial
de la dispersión neutralino-protón para tan β = 10 y tan β = 3, como función
de la energía del neutralino. Columna izquierda: mχ = 5 MeV; columna
derecha: mχ = 100 MeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ =
500 GeV.
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5.3. Comparación de resultados obtenidos en esta
tesis con otros métodos de detección

5.3.1. Comparación con resultados de aceleradores

En esta sección compararemos los resultados que obtuvimos para la sec-
ción eficaz DM-nucleón para el caso independiente y dependiente del spin
con las cotas impuestas por los aceleradores de partículas. En la Tabla 5.4,
presentamos para un rango amplio de masas y diferentes valores del pará-
metro µ la correspondiente sección eficaz.

mχ[GeV] µ[GeV] σpSI [cm2] σpSI [pb] σpSD[cm2] σpSD[pb]

100 2.53×10−48 2.53×10−12 4.04×10−44 4.04×10−8

0.005 500 2.88×10−49 2.88×10−13 1.94×10−46 1.94×10−10

1000 7.46×10−50 7.46×10−14 1.54×10−47 1.54×10−11

100 4.81×10−46 4.81×10−10 8.03×10−43 8.03×10−7

0.01 500 5.49×10−47 5.49×10−11 4.26×10−45 4.26×10−9

1000 1.42×10−47 1.42×10−11 4.17×10−46 4.17×10−10

100 3.32×10−43 3.32×10−7 2.52×10−42 2.52×10−6

5 500 2.59×10−44 2.59×10−8 1.03×10−44 1.03×10−8

1000 4.33×10−45 4.33×10−9 6.21×10−46 6.21×10−10

100 1.17×10−41 1.17×10−5 1.60×10−42 1.60×10−6

35 500 2.01×10−43 2.01×10−7 2.50×10−45 2.50×10−9

1000 2.94×10−44 2.94×10−8 1.46×10−46 1.46×10−10

100 1.38×10−41 1.38×10−5 2.58×10−43 2.58×10−7

80 500 6.06×10−43 6.06×10−7 1.73×10−45 1.73×10−9

1000 9.15×10−44 9.15×10−8 1.19×10−46 1.19×10−10

100 500 8.58×10−43 8.58×10−7 1.67×10−45 1.67×10−9

1000 1.25×10−43 1.25×10−7 1.15×10−46 1.15×10−10

200 500 3.19×10−42 3.19×10−6 1.89×10−45 1.89×10−9

1000 3.35×10−43 3.35×10−7 1.14×10−46 1.14×10−10

400 500 4.88×10−41 4.88×10−5 8.41×10−45 8.41×10−9

1000 1.09×10−42 1.09×10−6 1.39×10−46 1.39×10−10

500 1000 1.84×10−42 1.84×10−6 1.69×10−46 1.69×10−10

600 1000 3.26×10−42 3.26×10−6 2.22×10−46 2.22×10−10

Tabla 5.4: Valores de la sección eficaz independiente y dependiente del spin
para distintas masas del neutralino.

Por otro lado, de la Figura 1.5 obtenida de la referencia [30] vemos que
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el rango de secciones eficaces para WIMPs corresponde a:

10−15 pb < σ < 10−5 pb (5.1)

Teniendo en cuenta el rango de la sección eficaz dado por la ecua-
ción (5.1), en las Figuras 5.15 y 5.16 lo contrastamos con los resultados que
obtuvimos para la sección eficaz DM-protón independiente y dependiente
del spin respectivamente. Observamos que en ambos casos las curvas se en-
cuentran por dentro de los rangos esperados para la sección eficaz (región
sombreada de la figura) para diferentes valores del parámetro µ.
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Figura 5.15: Sección eficaz DM-protón independiente del spin en pb en
función de la masa del neutralino en GeV. La zona sombreada correspon-
de al rango permitido de secciones eficaces de la Figura 1.5. Línea sólida:
µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV

Por otro lado, los resultados reportados por LEP (Large Electron Posi-
tron colider) imponen las siguientes cotas para la masas de los neutralinos
en el cMSSM [130] (ver Figura 5.17):

Para tan β = 3, las masas deben ser mχ > 51 GeV.

Para tan β = 10 GeV, las masas deben ser mχ > 47 GeV.
Teniendo en cuenta que para los resultados presentados en la Tabla 5.4

se ha utilizado el valor tan β = 3, las masas menores a los 51 GeV quedarían
restringidas por estas observaciones [82].
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Figura 5.16: Sección eficaz DM-protón dependiente del spin en pb en función
de la masa del neutralino en GeV. La zona sombreada corresponde al rango
permitido de secciones eficaces de la Figura 1.5.Línea sólida: µ = 100 GeV;
línea a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV

Si ahora consideramos la interacción de la materia oscura con diferentes
núcleos atómicos de un detector, teniendo en cuenta los factores de forma
nucleares, las secciones eficaces se verán modificadas. En las Figuras 5.18
y 5.19 graficamos las secciones eficaces totales independiente (σSI) y de-
pendiente del spin (σSD) en unidades de pb para detectores de diferentes
materiales como función de la masa del neutralino, junto con las cotas dadas
para la sección eficaz. Notamos que la sección eficaz aumenta a medida que
aumenta la masa mχ. Para el caso independiente del spin los valores teóricos
resultan mayores a los extraídos de la Figura 1.5, mientras que para el caso
dependiente del spin estos valores se corresponden a ordenes de magnitud
en la mitad del rango estimado. No resulta un inconveniente que las sección
eficaces de la interacción DM-núcleo queden fuera del rango establecido en
la ecuación (5.1) ya que en este caso se ha considerado la interacción con los
núcleos y no solamente interacciones a nivel elemental.



5.3. COMPARACIÓN CON OTROS MÉTODOS DE DETECCIÓN 75

Figura 5.17: Masa del neutralino en GeV en función de la tan β. Figura
tomada de la referencia [130].

5.3.2. Comparación con resultados provenientes de métodos
indirectos

Resulta también interesante realizar una comparación de los resultados
obtenidos para la sección eficaz DM-protón con los límites impuestos por
métodos de detección indirecta como IceCube y Super-Kamiokande. Para
algunas de las masas utilizadas en este trabajo ( mχ = 5, 35 y 80 GeV)
hicimos la comparación entre la sección eficaz calculada en esta tesis con los
resultados reportados por las referencias [131, 132, 133] (ver Figura 5.20).
En el caso de considerar el canal dependiente del spin encontramos que la
sección eficaz calculada en este trabajo (para todos los valores del parámetro
µ) se encuentra por debajo de los límites reportados por IceCube [131] y
Super-Kamiokande [132]. Lo mismo ocurre en el caso de la sección eficaz
independiente del spin para valores del parámetro µ > 500 GeV [133], [132].

5.3.3. El fondo de neutrinos

Al comparar los resultados obtenidos para la sección eficaz DM-nucleón,
vemos que para masas menores a 10 GeV la sección eficaz se encuentra por
encima de la curva dada por el fondo de neutrinos y por debajo de las cotas
dadas por los experimentos de detección directa (ver Figura 4.11), salvo en
el caso de valores de µ > 1000 GeV.
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Figura 5.18: Sección eficaz independiente del spin en pb en función de la
masa del neutralino en GeV, tomando µ = 1000 GeV. La zona sombreada
corresponde al rango de secciones eficaces de la Figura 1.5. Las distintas
líneas corresponden a distintos materiales para el detector.

Los experimentos de detección directa de materia oscura están aumen-
tando su sensibilidad, logrando estar cada vez más cerca del piso generado
por las dispersiones coherentes de neutrinos con los núcleos del detector. Es-
ta interacción podría reducir la sensibilidad del experimento [134, 135, 136,
137], ya que neutrinos de energías de alrededor de 10 MeV pueden interac-
tuar coherentemente con los núcleos del detector y generar retrocesos en los
núcleos con energías de unos cuantos keV. Esta señal sería indistinguible de
la señal producida por las interacciones causadas por la materia oscura. Da-
do que aún no se tienen evidencias claras sobre la detección de la partículas
de materia oscura, es esencial comprender y maximizar las capacidades de
detección para lograr una amplia variedad de modelos y señales posibles. Es
por esto que como trabajo a futuro se planea realizar un estudio detallado
sobre el fondo de neutrinos para la próxima generación de experimentos que
se ubicarán en el laboratorio ANDES, en colaboración con otros integrantes
del grupo de investigación.
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Figura 5.19: Sección eficaz dependiente del spin en pb en función de la
masa del neutralino en GeV, tomando µ = 1000 GeV. La zona sombreada
corresponde al rango de secciones eficaces de la Figura 1.5. Las distintas
líneas corresponden a distintos materiales para el detector.

Figura 5.20: Panel izquierdo sección eficaz independiente del spin en pb en
función de la masa del neutralino en GeV. Panel derecho sección eficaz de-
pendiente del spin en pb en función de la masa del neutralino en GeV. En
ambos paneles se encuentras graficadas las cotas obtenidas por los experi-
mentos IceCube y Super Kamiokande. Figura tomada de la referencia [132].





Capítulo 6

Resultados II: Tasa de
reacciones y su modulación

A lo largo de este trabajo hemos calculado los elementos necesarios para
poder estimar la tasa de dispersión de los WIMPs al interactuar con un
núcleo del detector. En el Capítulo 4 presentamos el formalismo para poder
estudiar la tasa diferencial de reacciones nucleares

dR

dEnr
= ρχ
mAmχ

Ú
d3vvf(þv, t) dσ

dEnr
(Enr, v) ,

donde definimos a la sección eficaz diferencial como

dσ

dEnr
(Enr, v) = mA

2v2µ2
A

σ(0)F 2(Enr) .

A su vez, expresamos a la sección eficaz a momento transferido cero, σ(0),
como función de la sección eficaz para la dispersión WIMP-nucleón, calcu-
lada en el Capítulo 3 teniendo en cuenta las interacciones independiente y
dependiente del spin, en el marco de los modelos elementales inspirados en
SUSY y sus extensiones.

Dependiendo del tipo de interacción que se quiera estudiar presentamos
diferentes factores de forma nucleares que pueden ser tenidos en cuenta. A
su vez consideramos para las partículas de materia oscura la distribución de
velocidades de Maxwell-Boltzman [109]. Debido al movimiento de la Tierra
alrededor del Sol, se espera que la señal en los detectores de materia oscura
presente un efecto de modulación anual.

En este capítulo calculamos la posible señal de detectores ubicados en
diferentes lugares del planeta. Estudiamos la tasa de reacciones y la mo-
dulación considerando diferentes materiales para el detector. En particular
comparamos nuestros resultados obtenidos para el laboratorio ANDES, pro-
yectado para ser construido en la localidad de Agua Negra, San Juan, Ar-
gentina [55, 54] con los resultados calculados para laboratorios ubicados en

79
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Laboratorio φ0 λ0

LNGS 42◦27Í N 13◦34Í E
SUL 47◦48Í N 92◦14Í O
SUPL 37◦3Í S 142◦46Í E
Polo Sur 89◦59Í S 139◦16Í E
ANDES 30◦15Í S 69◦53Í O

Tabla 6.1: Latitud (φ0) y longitud (λ0) de los laboratorios LNGS, SUL,
SULP, Polo Sur y ANDES.

el hemisferio norte: i)LNGS (Laboratori Nazionali del Gran Sasso) [138] en
Italia donde se encuentran los experimentos DAMA [42] y XENON1T [45];
ii) SUL (Soudan Underground Laboratory) [139] en Estados Unidos, en el
cual se encuentra el experimento CoGeNT [112] y en el hemisferio sur: i)
SUPL (Stawell Underground Physics Laboratory) [140], donde está el de-
tector SABRE [46] en Australia; ii) el Polo Sur con el experimento DM-ICE
[114]. Las coordenadas de cada sitio, longitud y latitud, se muestran en la
Tabla 6.1.

Como las señales en los detectores dependen del material con que están
fabricados, para el laboratorio ANDES calculamos la señal para diferentes
elementos para predecir posibles diferencias y similitudes que se deberían
observar en un futuro.

El análisis al igual que en el Capítulo 5, se divide en dos regiones de
masas para la materia oscura mχ > 1 GeV y mχ < 1 GeV.

6.1. Comparación de señales entre laboratorios

Estudiamos el comportamiento de la tasa de reacciones y la modulacion
como función del tiempo y de la energía de retroceso, teniendo en cuenta las
mismas masas y parámetros del modelo usadas en el capítulo anterior (ver
Tablas 5.2 y 5.3 ).

Comenzamos analizando la señal producida por interacciones entre los
WIMPs y los núcleos contribución independiente del spin.

6.1.1. Contribución independiente del spin (escalar)

Para este caso consideramos los dos modelos de factores de forma nuclear
descritos en la Sección 4.1, que se corresponden a la densidad de Woods-
Saxon (ecuación (4.6)) y el factor de Helm, descrito por la ecuación (4.7).
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6.1.1.1. Caso neutralinos pesados

En todos los casos se estudia la contribución total, es decir que se con-
sideran todos los mediadores de la interacción escalar

a) Dependencia de la señal con la energía de retroceso

En la Figura 6.1, mostramos la tasa de reacciones para el laboratorio
ANDES en función de la energía de retroceso, para el 2 de Junio, donde la
velocidad del laboratorio es máxima. Consideramos un detector de iodo y
presentamos el caso en el que el factor de forma es el de Woods-Saxon. Cada
columna representa una masa diferente del WIMP; en orden ascendente de
izquierda a derecha (mχ = 5, 35 y 80 GeV) y considerando la contribución
de todos los mediadores del caso escalar a la sección eficaz, es decir, H1, H2
y q̃.

Los distintos tipos de línea refieren a diferentes valores del parámetro µ
y se observa que la tasa de reacciones aumenta al disminuir el valor de µ.
Por otro lado al estudiar cada canal escalar por separado encontramos que
el canal que más contribuye es el correspondiente a H2 como mediador. Al
considerar otros elementos para el detector, el mediador H2 sigue siendo el
que más contribuye a la señal. Se observa que la mayor interacción entre los
WIMPs y los núcleos del detector se da a bajas energías, y a su vez existe
una dependencia con la masa del WIMP, ya que a menor masa, la tasa de
reacciones decae más rápidamente a cero.

En la Figura 6.2, mostramos la tasa de reacciones considerando diferentes
materiales para el detector de ANDES. Nuevamente el análisis se hizo para
el 2 de Junio, el factor de forma de Woods-Saxon y usando µ = 100 GeV.
Se observa, a bajas energías, que para materiales con mayor número másico
(A), como son el xenón y el iodo, la tasa de reacciones es mayor ya que la
sección eficaz es proporcional a A2.

Por oto lado, al considerar factor de forma de Helm, la proporción en la
que cambia la tasa de reacciones depende del material del detector y de la
energía de retroceso. En la Tabla 6.2 presentamos la energía a partir de la
cual el cociente entre el factor de forma de Helm y el de Woods-Saxon es
mayor que uno.

Si ahora analizamos la dependencia de la tasa de reacciones como fun-
ción del tiempo, a una energía de retroceso fija, observamos que la misma
se encuentra modulada por una función sinusoidal. En la Figura 6.3 presen-
tamos los resultados para Enr = 2 keV y un detector de iodo, cada columna
representa, una masa diferente para el neutralino y a modo de ejemplo mos-
tramos únicamente la curvas usando µ = 100 GeV. Notamos que para la
masa más baja, mχ = 5 GeV, el máximo ocurre en Junio, pero para masas
mayores su máximo ocurre en Diciembre. Este efecto, se puede relacionar
con el cambio de signo en la modulación anual a bajas energías de retroceso.
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Figura 6.1: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para el labo-
ratorio ANDES, para el 2 de Junio, considerando un detector de iodo y un
factor de forma de Woods-Saxon. La sección eficaz escalar usada corresponde
a la contribución de todos los mediadores. Columna izquierda: mχ = 5 GeV;
columna del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Lí-
nea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada:
µ = 1000 GeV. Panel inferior: zoom.

Material Enr [keV]

Iodo 50.24
Xenón 48.64

Germanio 103.04
Sodio 201.80

Tabla 6.2: Energía a partir de la cual el cociente entre las tasas de detección
para el factor de forma de Helm y de Woods-Saxon es mayor que uno.

Si consideramos energías mayores, donde la amplitud de la modulación es
positiva, entonces la tasa de retroceso posee el máximo en Junio.

Al considerar otros materiales para el detector y valores mayores del
parámetro µ, la posición del máximo y el mínimo, en la tasa de reacciones no
cambia, solo se ve modificada su amplitud, siendo mayor para elementos más
pesados y valores menores de parámetro µ . Por otro lado, si consideramos
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Figura 6.2: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para el labora-
torio ANDES, para el 2 de Junio. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna
del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea naranja:
iodo, línea rosa: sodio, línea verde a trazos: xenón, línea celeste : germanio.
Todos los casos µ = 100 GeV y factor de forma de Woods-Saxon.

otra posición geográfica para el detector, la curva no modifica sus máximos,
mínimos ni su período.
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Figura 6.3: dR/dEnr como función del tiempo para el laboratorio ANDES.
Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV; colum-
na derecha: mχ = 80 GeV. Todos los casos µ = 100 GeV, Enr = 2 keV, el
factor de forma de Woods-Saxon y un detector de iodo.

En la Figura 6.4 mostramos la variación de la componente diurna de la
tasa de reacciones normalizada por su amplitud diurna, en un intervalo de 2
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días sidéreos para distintos laboratorios. A modo de ejemplo, consideramos
únicamente el caso de mχ = 35 GeV, µ = 100 GeV y factor de forma de
Woods-Saxon. En la figura se puede distinguir el corrimiento que existe entre
los laboratorios y su dependencia con la longitud del lugar (ver Tabla 6.1).
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Figura 6.4: (dR/dEnr)d como función del tiempo, fijando Enr = 2 keV y
mχ = 35 GeV. Línea naranja: ANDES, línea celeste: DAMA, línea a trazos
azul: XENON, línea verde: SABRE, línea roja: CoGeNT, línea rosa: DM-Ice.
Todos los casos µ = 100 GeV y el factor de forma Woodss-Saxon.

b) Amplitud de la modulación anual de la señal

En esta sección estudiamos el comportamiento de la modulación anual
en función de la energía de retroceso. Para esto, recordemos su expresión
hallada en el Capítulo 4

Sm(Enr) = ρχ
mAmχ

mA

2µ2
A

σ(0)F 2(Enr)v⊕
revAm

∂η

∂vlab

-----
ta;tÍd

, (6.1)

la cual tiene una dependencia con la energía de retroceso a través del factor
de forma y de la velocidad mínima que debe tener la materia oscura para
generar el retroceso del núcleo.

En la Figura 6.5 se muestra la amplitud de la modulación anual en
función de la energía de retroceso para el laboratorio ANDES, considerando
un detector de iodo y el factor de forma de Woods-Saxon. Observamos que
esta amplitud es pequeña comparada con la tasa de reacciones y es mayor
para valores pequeños del parámetro µ. Por otro lado vemos que existe un
cambio de signo en la modulación para bajas energías (cuando la velocidad
mínima es baja). Este efecto ocurre para una energía de retroceso específica
que depende de la masa de los WIMPs pero es independiente de valor del
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Figura 6.5: Amplitud de la modulación anual como función de la energía
de retroceso para el laboratorio ANDES. Columna izquierda: mχ = 5 GeV;
columna del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea
sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV; línea punteada: µ =
1000 GeV. Todos los casos detector de iodo y factor de forma de Woods-
Saxon.

parámetro µ. A mayor masa del WIMP el cambio de signo sucede a energías
de retroceso mayores (ver Tabla 6.3).

Al considerar otros materiales para el detector, la amplitud de la mo-
dulación anual es más grande a mayor número másico y decae más lento
para elementos más livianos (ver Figura 6.6). Por otro lado, al considerar el
factor de forma de Helm, la amplitud anual es mayor que para la calculada
usando el factor de Woods-Saxon a partir de cierta energía de retroceso que
depende del material del detector (ver Tabla 6.2).

La colaboración DAMA [42] reportó la presencia de modulaciones anua-
les con una amplitud de 0.0103 ± 0.0008 cpd/kg/keV en el rango de energía
entre 1 − 6 keV, un período de 0.999 ± 0.001 años y una fase de 145 ± 5 días.
Al comparar sus datos con nuestros cálculos, mediante un test estadístico
de χ2, no fue posible determinar parámetros (µ y mχ) consistentes con las
observaciones. Sin embargo, esto no puede considerarse un test de ningún
modelo elemental ya que, los resultados encontrados por la colaboración
DAMA no han sido corroborados por otros experimentos como se puede ver
en la Figura 4.11 [52, 53]. Existen algunos trabajos que intentan explicar la
modulación observada por DAMA a partir de efectos provenientes de neu-
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mχ [GeV] Material Enr [keV]

5

Iodo 0.20
Xenón 0.20

Germanio 0.34
Sodio 0.75

35

Iodo 5.94
Xenón 5.84

Germanio 7.59
Sodio 7.94

80

Iodo 18.50
Xenón 18.40

Germanio 19.15
Sodio 12.90

Tabla 6.3: Energía de retroceso a partir de la cual la amplitud de la modu-
lación anual es positiva.
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Figura 6.6: Amplitud de la modulación anual como función de la energía
de retroceso para el laboratorio ANDES. Línea naranja: iodo, línea rosa:
sodio, línea verde a trazos: xenón, línea celeste: germanio. Todos los casos
mχ = 35 GeV, µ = 100 GeV y factor de forma de Woods-Saxon.
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trones en los alrededores del experimento [141], sin embargo, el tema aún se
encuentra en discusión y estos resultados fueron refutados por otros trabajos
[142, 143].

c) Amplitud de la modulación diurna de la señal

Recordemos que la modulación diurna en función de la energía de re-
troceso, se puede escribir como

Sd(Enr) = ρχ
mAmχ

mA

2µ2
A

σ(0)F 2(Enr)v⊕
rotAd

∂η

∂vlab

-----
ta;tÍd

. (6.2)

Esta contribución, al igual que la modulación anual, tiene una dependencia
con la energía de retroceso a través del factor de forma y de la velocidad
mínima del WIMP. A su vez depende de la latitud del lugar (φ0) ya que,
v⊕

rot = Vecu cos(φ0) y Vecu es la velocidad de rotación del ecuador.
En la Figura 6.7, mostramos la amplitud de la modulación diurna en

función de la energía de retroceso para diferentes detectores (material y ubi-
cación). Además comparamos la señal en cada detector con uno igual ubicado
en ANDES. Los resultados corresponden al factor de forma de Woods-Saxon,
mχ = 35 GeV y µ = 100 GeV. En el panel superior consideramos detectores
de iodo (DAMA, SABRE y DM-Ice), en el panel intermedio detectores de
germanio (CoGeNT) y en el panel inferior detectores de xenón (XENON).
En la figura queda evidenciada la diferencia que existe entre ellos, siendo
ésta consecuencia de la latitud en la que se encuentran ubicados los mismos.

En la Tabla 6.4 presentamos el cociente entre la amplitud de la modu-
lación diurna que se mediría en ANDES respecto a los otros laboratorios,
para Enr = 15 keV donde la diferencia entre mediciones es máxima. Se ob-
serva que este factor es mayor que uno para todos los casos, por lo tanto la
amplitud diurna que se mediría en ANDES sería mayor. DM-Ice, al encon-
trarse en el Polo Sur, no presenta el efecto de modulación diurna. La forma
funcional de la amplitud de la modulación diurna es igual a la amplitud de
la modulación anual.

Laboratorio Factor

DAMA 1.17
SABRE 1.08
CoGeNT 1.28
XENON 1.17

Tabla 6.4: Cociente entre la modulación diurna en ANDES y en los otros
laboratorios para Enr = 15 keV y mχ = 35 GeV.
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Al considerar diferentes masas del neutralino vemos que el cambio de
signo de la amplitud sucede a mayor energía de retroceso cuanto mayor es la
masa del WIMP. Por otro lado si consideramos otros valores del parámetro
µ la amplitud se hace menor cuanto mayor es este parámetro. Por último,
si consideramos el factor de forma de Helm en lugar del de Woods-Saxon,
la amplitud diurna es mayor a partir de cierta energía de retroceso. El valor
de dicha energía depende del material del detector (ver Tabla 6.2).

6.1.1.2. Caso neutralinos livianos

En esta sección, por razones de completitud analizamos, al igual que en la
anterior, los comportamientos de la tasa de reacciones y sus modulaciones
para la región de masas livianas del neutralino. La Tabla 5.3 muestra los
parámetros de lagrangiano elemental considerado.

La energía del retroceso en este caso, al ser proporcional a la masa del
neutralino, es muy pequeña. Hoy en día los experimentos que están en la
búsqueda de materia oscura en esta región de masas son CRESST III cuyo
detector es de CaWO4 [43] que alcanzó una energía límite de 100 eV y
CDMSlite [44], de germanio, que logró disminuir su energía límite a 70 eV.
Sin embargo, estas energías son todavía superiores a las que encontramos en
nuestros cálculos.

a) Dependencia de la señal con la energía de retroceso

En la Figura 6.8 mostramos la tasa de la reacciones para el laboratorio
ANDES en función de la energía de retroceso, para un detector de germanio
y el factor de forma de Woods-Saxon, para el día 2 de Junio. La sección
eficaz usada es la correspondiente a la contribución de todos los mediadores
del caso escalar, es decir, H1, H2 y q̃. En la columna izquierda se presentan
los resultados para mχ = 0.005 GeV, mientras que en la derecha se muestran
los correspondientes para mχ = 0.1 GeV.

Nuevamente se observa que la mayor tasa de reacciones se da a bajas
energías y que a menor masa del WIMP decae rápidamente a cero. Anali-
zando distintos valores del parámetro µ se observa que la tasa de reacciones
aumenta mientras menor es su valor.

Por otro lado al estudiar cada contribución de los mediadores corres-
pondientes a este canal, encontramos que el mediador más importante es
H2.

Al estudiar la dependencia de la tasa de la reacciones con el material
utilizado para el detector del laboratorio ANDES, observamos, en la Figu-
ra 6.9, que a mayor número másico, mayor tasa de reacciones. A su vez, en
la Tabla 6.5 mostramos el cociente de la tasa de reacciones considerando el
factor de forma de Helm y el de Woods-Saxon, el cual resulta constante en
el rango de energías en las que estamos trabajando en este caso.
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Figura 6.7: Amplitud de la modulación diurna como función de la energía
de retroceso para diferentes laboratorios. Fila superior: detectores de iodo;
fila del medio: detectores de germanio; fila inferior: detectores de xenon.
Línea naranja: ANDES; línea celeste: DAMA; línea azul: XENON; línea
verde: SABRE; línea roja: CoGeNT; línea rosa: DM-Ice. Todos los casos
mχ = 35 GeV, µ = 100 GeV y el factor de forma Woods-Saxon.

En la Figura 6.10 mostramos cómo cambia la tasa de reacciones en fun-
ción del tiempo para el laboratorio ANDES para dos energías de retroceso
fijas. Consideramos un detector de germanio y fijamos µ = 100 GeV. Como
era de esperar, la misma se encuentra modulada por una función sinusoidal.
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Figura 6.8: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para el labora-
torio ANDES, para el 2 de Junio, considerando un detector de germanio y
un factor de forma de Woods-Saxon. Columna izquierda: mχ = 0.005 GeV;
columna derecha: mχ = 0.1 GeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos:
µ = 500 GeV.
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Figura 6.9: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para el labo-
ratorio ANDES, para el 2 de Junio. Columna izquierda: mχ = 0.005 GeV;
columna derecha:mχ = 0.1 GeV. Línea naranja: iodo, línea rosa: sodio, línea
verde a trazos: xenón, línea celeste: germanio. Todos los casos µ = 100 GeV
y factor de forma de Woods-Saxon.
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Material FH/FWS

Iodo 0.780
Xenón 0.784

Germanio 0.704
Sodio 0.797

Tabla 6.5: Cociente entre la tasa de reacciones considerando el factor de
forma de Helm y el factor de forma de Woods-Saxon.

En este caso para las dos masas consideradas el máximo ocurre en Junio.
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Figura 6.10: dR/dEnr como función del tiempo para el laboratorio ANDES.
Columna izquierda: mχ = 0.005 GeV y Enr = 1.10 × 10−6 keV; columna
derecha: mχ = 0.1 GeV y Enr = 10−3 keV. Consideramos µ = 100 GeV el
factor de forma de Woods-Saxon y un detector de germanio.

Al considerar valores mayores del parámetro µ la amplitud de la tasa de
reacciones se hace menor, pero la posición del máximo y mínimo no cambian.
Tampoco se ve alterada la posición de estos puntos críticos cuando se utilizan
otros materiales para el detector en el rango de energías estudiado.

En la Figura 6.11, al analizar la componente diurna de la tasa de reaccio-
nes normalizada con la amplitud de la modulación diurna, en un intervalo
de 2 días sidéreos, se puede distinguir el corrimiento que existe entre los
distintos laboratorios. A modo de ejemplo, mostramos únicamente el caso
de mχ = 0.1 GeV, µ = 100 GeV y factor de forma de Woods-Saxon. Este
corrimiento es debido a la longitud del lugar (ver Tabla 6.1).
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Figura 6.11: (dR/dEnr)d como función del tiempo, fijando Enr = 0.001 keV y
mχ = 0.1 GeV. Línea naranja: ANDES, línea celeste: DAMA, línea a trazos
azul: XENON, línea verde: SABRE, línea roja: CoGeNT, línea rosa: DM-Ice.
Todos los casos µ = 100 GeV y el factor de forma Woods-Saxon.

b) Amplitud de la modulación anual de la señal

Analicemos ahora el comportamiento de la modulación anual en función
de la energía de retroceso. En la Figura 6.12 presentamos la amplitud de
la modulación anual en función de la energía de retroceso para el labora-
torio ANDES, considerando un detector de germanio y el factor de forma
de Woods-Saxon. Esta amplitud es considerablemente menor que la tasa de
reacciones (ver Figura 6.8). De igual forma, se puede notar que la amplitud
es mayor para valores pequeños del parámetro µ y existe un cambio de signo
en la modulación para bajas energías. Este efecto ocurre a energía mayores
cuanto mayor es la masa del WIMP (ver Tabla 6.6).

Al tener en cuenta otros materiales para el detector la amplitud de la
modulación anual es más grande a mayor número atómico y decae más lento
para elementos más livianos (ver Figura 6.13). Por otro lado, si consideramos
el factor de forma de Helm en lugar del de Woods-Saxon la proporción en la
que cambia la amplitud anual es la misma que presentamos en la Tabla 6.5.

c) Amplitud de la modulación diurna de la señal

Como último análisis, en la Figura 6.14, mostramos el comportamiento
de la amplitud de la modulación diurna en función de la energía de retro-
ceso. Los resultados presentados se corresponden con el factor de forma de
Woods-Saxon, mχ = 0.1 GeV y µ = 100 GeV. En la Tabla 6.7 presentamos
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Figura 6.12: Amplitud de la modulación anual como función de la energía de
retroceso para el laboratorio ANDES. Columna izquierda: mχ = 0.005 GeV;
columna derecha: mχ = 0.1 GeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos:
µ = 500 GeV.

mχ [GeV] Material Enr [keV]

0.005

Iodo 2.5 × 10−7

Xenón 2.0 × 10−7

Germanio 4.0 × 10−7

Sodio 1.1 × 10−6

0.1

Iodo 1.0 × 10−4

Xenón 8.0 × 10−5

Germanio 1.6 × 10−4

Sodio 4.6 × 10−4

Tabla 6.6: Energía de retroceso a partir de la cual la amplitud de la modu-
lación anual es positiva.

el cociente entre la amplitud de la modulación diurna que se mediría en AN-
DES y los otros laboratorios, este factor fue calculado para Enr = 0.0001 keV,
donde la diferencia es máxima. Nuevamente este factor es mayor que uno pa-
ra todos los casos consecuencia de la latitud en la que se encuentran ubicados
los laboratorios.

Al variar el parámetro µ encontramos que la amplitud es menor mientras
mayor es este parámetro. Por otro lado, comparando con la región de mχ >
1 GeV la amplitud de la modulación diurna es mayor y el cambio de signo
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Figura 6.13: Amplitud de la modulación anual como función de la energía
de retroceso para el laboratorio ANDES. Línea naranja: iodo, línea rosa:
sodio, línea verde a trazos: xenón, línea celeste: germanio. Todos los casos
mχ = 0.1 GeV, µ = 100 GeV y factor de forma de Woods-Saxon.

Laboratorio Factor

DAMA 1.16
SABRE 1.07
CoGeNT 1.28
XENON 1.16

Tabla 6.7: Cociente entre la modulación diurna en ANDES y en otros labo-
ratorios para Enr = 0.0001 keV y mχ = 0.1 GeV.

se encuentra en una energía de retroceso menor.

6.1.2. Contribución dependiente del spin (A-V)

A continuación analizamos las contribuciones a la sección eficaz produ-
cidas por la interacción entre WIMPs y núcleos dependiente del spin. Para
este caso consideramos la aproximación de momento transferido cero, donde
el factor de forma FSD tiende a uno. En ese límite, la sección eficaz se puede
expresar como función de los contenidos de spin del neutrón (protón) sobre



6.1. COMPARACIÓN DE SEÑALES ENTRE LABORATORIOS 95

2

0

2

4

6

8

10

Sd
 [1

0
4  c

pd
/(k

eV
 k

g)
]

2

1

0

1

2

3

Sd
 [1

0
4  c

pd
/(k

eV
 k

g)
]

0 0.5 1 1.5 2
Enr [10 3 keV]

2

0

2

4

6

8

Sd
 [1

0
4  c

pd
/(k

eV
 k

g)
]

Figura 6.14: Amplitud de la modulación diurna como función de la energía
de retroceso para diferentes laboratorios. Fila superior: detectores de iodo;
fila del medio: detectores de germanio; fila inferior: detectores de xenón.
Línea naranja: ANDES; línea celeste: DAMA; línea azul: XENON; línea
verde: SABRE; línea roja: CoGeNT; línea rosa: DM-Ice. Todos los casos
mχ = 0.1 GeV, µ = 100 GeV y el factor de forma Woods-Saxon.

la función de onda nuclear éSn(p)ê como

σSD(0) = σpSD

C
éSpê + éSnêan

ap

D2A
µA
µp

B2 4(J + 1)
3J .
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Calculamos los valores de éSn(p)ê como se detalló en la Sección 4.1 para
el xenón y por completitud también utilizamos los valores encontrados en
la referencia [84]. Para otros elementos usaremos valores tabulados en la
referencia [144]. En la Tabla 6.8 presentamos los valores del contenido de
spin usados en los cálculos para cada elemento.

Elemento Spin éSnê éSpê

Xenón (Caso1, calculado en Sección 4.1) 3/2 -0.427 0
Xenón (Caso2, calculado en Sección 4.1) 3/2 -0.171 0

Xenón (Caso 3 Ref [84]) 3/2 -0.23 -0.04
Sodio (Ref [144]) 3/2 0.02 0.24

Germanio (Ref [144]) 9/2 0.37 0.03
Iodo (Ref [144]) 5/2 0.07 0.30

Tabla 6.8: Valores esperados del contenido de spin para diferentes elementos.

En la Tabla 6.9 presentamos los valores obtenidos para las constantes de
acoplamiento an y ap (ver ecuación (4.9)) para los diferentes parámetros de
modelo de materia oscura utilizados.

mχ [GeV] µ [GeV] an ap an/ap
5 100 −2.99 × 10−6 3.84 × 10−6 -0.77

500 −1.79 × 10−7 2.27 × 10−7 -0.78
1000 −3.68 × 10−8 4.44 × 10−8 -0.82

35 100 −2.35 × 10−6 3.02 × 10−6 -0.77
500 −8.45 × 10−8 1.06 × 10−7 -0.79
1000 −1.40 × 10−8 1.57 × 10−8 -0.89

80 100 −9.43 × 10−7 1.21 × 10−6 -0.77
500 −6.90 × 10−8 8.65 × 10−8 -0.79
1000 1.29 × 10−8 −1.48 × 10−8 -0.91

0.005 100 −3.12 × 10−6 4 × 10−6 -0.77
500 −2.14 × 10−7 2.72 × 10−7 -0.78
1000 −5.76 × 10−8 7 × 10−8 -0.82

0.1 100 −3.11 × 10−6 4 × 10−6 -0.77
500 −2.14 × 10−7 2.71 × 10−7 -0.78
1000 −5.73 × 10−8 6.96 × 10−8 -0.82

Tabla 6.9: Valores de las constantes an y ap para diferentes masas del neu-
tralino y del parámetro µ.
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6.1.2.1. Caso neutralinos pesados

Al igual que en el caso escalar, analizamos el comportamiento de la tasa
de reacciones y sus modulaciones como función del tiempo y de la energía
de retroceso, teniendo en cuenta las masas y parámetros detalladas en la
Tabla 5.2. En todos los cálculos se considera la contribución de todos los
mediadores en la interacción entre los WIMPs y núcleos

a) Dependencia de la señal con la energía de retroceso

En la Figura 6.15, mostramos la tasa de reacciones para el laboratorio
ANDES en función de la energía de retroceso, para el 2 de Junio, para los
diferentes valores de éSnê y éSpê del xenón presentados en la Tabla 6.8. Cada
columna representa una masa diferente del WIMP; de izquierda a derecha
mχ = 5, 35 y 80 GeV para µ = 100 GeV. Hemos considerado la contribución
a la sección eficaz de los dos mediadores del caso axial-vectorial, es decir, Z
y q̃. Se observa que a mayor masa del neutralino la tasa disminuye, además
de ser dependiente del modelo nuclear que se utiliza para calcular los con-
tenidos de spin nucleares. En particular, el modelo que tiene la mayor tasa
es éSnê = −0.427 y éSpê = 0. Por este motivo, a continuación presentamos
solamente los resultados encontrados para este caso a menos que se indique
lo contrario.
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Figura 6.15: dR/dEnr como función de la energía de retroceso de un detector
de 131Xe para el laboratorio ANDES, para el 2 de Junio. Columna izquierda:
mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ =
80 GeV. Línea verde sólida: Caso 1; línea verde punteada: Caso 2; línea verde
a trazos: Caso 3. Todas las figuras µ = 100 GeV.

Al considerar distintos valores del parámetro µ (representados por los
distintos tipos de líneas en la Figura 6.16) se observa que la tasa de reacciones
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aumenta al disminuir el valor de µ. Por otro lado al estudiar cada canal
axial-vectorial por separado encontramos que el que más contribuye es el
correspondiente al bosón Z como mediador. La mayor interacción entre los
WIMPs y los núcleos del detector se da a bajas energías, y a menor masa
del WIMP, la tasa de reacciones decae más rápidamente a cero.

0

1

2

3

4

dR
/d
E n

r [
10

5  c
pd

/(k
eV

 k
g)

]

0

0.5

1

1.5

2

2.5

3

dR
/d
E n

r [
10

6  c
pd

/(k
eV

 k
g)

]

0

0.5

1

1.5

2

dR
/d
E n

r [
10

7  c
pd

/(k
eV

 k
g)

]
0 1 2

Enr [keV]
0

0.0025

0.005

0 25 50
Enr [keV]

0

0.0025

0.005

0 80 160
Enr [keV]

0

0.0025

0.005

Figura 6.16: dR/dEnr como función de la energía de retroceso de un detector
de 131Xe (éSnê = −0.427 y éSpê = 0) para el laboratorio ANDES, para el 2 de
Junio. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV;
columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos:
µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV. Panel inferior: zoom.

Al realizar la comparación con el caso escalar (Figura 6.2), observamos
que la contribución dependiente del spin es como mínimo 5 órdenes de mag-
nitud menor que la contribución independiente del spin.

Si ahora analizamos la dependencia de la tasa de reacciones como función
del tiempo, a una energía de retroceso fija, observamos que la misma se en-
cuentra modulada por una función sinusoidal (Figura 6.17). Cada columna
representa, una masa diferente para el neutralino y a modo de ejemplo mos-
tramos únicamente la curvas encontradas usando µ = 100 GeV, Enr = 2 keV
y el Caso 1 de la Tabla 6.8. Notamos que para la masa más baja, el máximo
ocurre en Junio, pero para masas mayores su máximo ocurre en Diciembre.
Al igual que en el caso escalar, este efecto ocurre para bajas energías de re-
troceso debido al cambio de signo en la modulación anual. Si consideramos
energías donde la amplitud de la modulación es positiva, entonces la tasa de
retroceso posee el máximo en Junio para las tres masas. Al considerar otros
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valores del parámetro µ, la posición del máximo y el mínimo, en la tasa de
reacciones no cambia, solo se ve modificada su amplitud.
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Figura 6.17: dR/dEnr como función del tiempo para un detector de 131Xe
ubicado en el laboratorio ANDE. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna
del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Todos los casos
µ = 100 GeV, Enr = 2 keV, éSnê = −0.427 y éSpê = 0.

Cuando estudiamos la variación de la componente diurna de la tasa de
reacciones normalizada por su amplitud diurna, en un intervalo de 2 días
sidéreos para el laboratorio ANDES y XENON encontramos que existe un
el corrimiento entre los laboratorios y el mismo depende de la longitud del
lugar (ver Tabla 6.1). El desfasaje observado es el mismo que el mostrado
en la Figura 6.4 para el caso escalar.

A su vez al estudiar otros materiales para el detector (ver Figura 6.18),
notamos que a bajas energías de retroceso el elemento que tiene mayor tasa
de reacción es el xenón.

b) Amplitud de la modulación anual de la señal

En esta sección estudiamos el comportamiento de la modulación anual
la cual tiene una dependencia con la energía de retroceso a través de la ve-
locidad mínima que debe tener la materia oscura para generar el retroceso
del núcleo.

En la Figura 6.19 se muestra la amplitud de la modulación anual en
función de la energía de retroceso para el laboratorio ANDES, considerando
un detector de xenón (con éSnê = −0.427 y éSpê = 0). Observamos que esta
amplitud es muy pequeña comparada con la tasa de reacciones y aumenta
para valores pequeños del parámetro µ. Existe un cambio de signo en la
modulación para bajas energías de retroceso que depende de la masa de los
WIMPs pero es independiente de valor del parámetro µ. En la figura se
evidencia que a mayor masa del WIMP el cambio de signo ocurre a energías
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Figura 6.18: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para el la-
boratorio ANDES, para el 2 de Junio. Columna izquierda: mχ = 5 GeV;
columna del medio: mχ = 35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea
naranja: iodo, línea rosa: sodio, línea verde: xenón (con éSnê = −0.427 y
éSpê = 0), línea celeste: germanio. Todos los casos µ = 100 GeV.

de retroceso mayores. Esta energía es la misma que la encontrada analizar
la tasa usando la sección eficaz independiente del spin (ver Tabla 6.3).

0

0.02

0.04

0.06

0.08

Sm
 [1

0
5  c

pd
/(k

eV
 k

g)
]

0

0.02

0.04

0.06

Sm
 [1

0
6  c

pd
/(k

eV
 k

g)
]

0

0.01

0.02

0.03

0.04

Sm
 [1

0
7  c

pd
/(k

eV
 k

g)
]

0 1 2
Enr [keV]

-8e-05
0

8e-05

0 30 60
Enr [keV]

-8e-05
0

8e-05

0 100 200
Enr [keV]

-8e-05
0

8e-05

Figura 6.19: Amplitud de la modulación anual como función de la energía
de retroceso para un detector de xenón ubicado en el laboratorio ANDES.
Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ = 35 GeV; co-
lumna derecha: mχ = 80 GeV. Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos:
µ = 500 GeV; línea punteada: µ = 1000 GeV. Todos los casos consideramos
éSnê = −0.427 y éSpê = 0.
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c) Amplitud de la modulación diurna de la señal

En la Figura 6.20, mostramos el comportamiento de la amplitud de la
modulación diurna en función de la energía de retroceso. Los resultados
mostrados corresponden a µ = 100 GeV, para el laboratorio ANDES y XE-
NON. En la figura queda evidenciada la diferencia que existe entre ellos,
siendo ésta consecuencia de la latitud en la que se encuentran ubicados los
mismos.
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Figura 6.20: Amplitud de la modulación diurna como función de la energía
de retroceso. Columna izquierda: mχ = 5 GeV; columna del medio: mχ =
35 GeV; columna derecha: mχ = 80 GeV. Línea naranja: ANDES, línea
azul: XENON. Todos los casos µ = 100 GeV y un detector de xenón con
éSnê = −0.427 y éSpê = 0.

Al considerar otros valores para el parámetro µ, observamos que la am-
plitud decrece a mayor valor de µ.

6.1.2.2. Caso neutralinos livianos

Los parámetros usados en estos cálculos están detallados en la Tabla 5.3.

a) Dependencia de la señal con la energía de retroceso

En la Figura 6.21, mostramos la tasa de reacciones para el laboratorio
ANDES en función de la energía de retroceso, para el 2 de Junio, para un
detector de xenón y diferentes valores para éSnê y éSpê. Se consideraron
dos masas, mχ = 0.005 GeV (izquierda) y mχ = 0.1 GeV (derecha) ambas
con µ = 100 GeV. La sección eficaz usada corresponde a la contribución
de los dos mediadores del caso axial-vectorial, es decir, Z y q̃. Se obser-
va que a mayor masa del neutralino la tasa de reacciones disminuye. Por
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otro lado el conjunto de contenido de spin que da la mayor contribución es
éSnê = −0.427 y éSpê = 0.
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Figura 6.21: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para un detec-
tor de 131Xe ubicado en el laboratorio ANDES, para el 2 de Junio. Columna
izquierda: mχ = 0.005 GeV; columna derecha: mχ = 0.1 GeV. Línea verde
sólida: Caso 1; línea verde punteada: Caso 2; línea verde a trazos: Caso 3.
Todos los casos µ = 100 GeV.

Al considerar distintos valores del parámetro µ (ver Figura 6.22) se ob-
serva que la tasa de reacciones disminuye para valores grandes de este pa-
rámetro. Por otro lado al estudiar cada canal axial-vectorial por separado
encontramos que el canal del bosón Z como mediador es el que proporciona
la mayor contribución. Además la mayor interacción entre los WIMPs y los
núcleos del detector se da a bajas energías, y a menor masa, la tasa de reac-
ciones decae más rápidamente a cero. Las energías para las cuales la tasa
de reacciones es distinta de cero es mucho menor que el límite experimental
actual, que para el caso de detectores de xenón es de 0.4 keV.

Al comparar este resultado con el obtenido al considerar la interacción
escalar (Figura 6.9) vemos que para mχ = 0.1 GeV el caso independiente
del spin es dos órdenes de magnitud mayor que el caso dependiente del spin,
mientras que para mχ = 0.05 GeV es seis veces mayor.

En la Figura 6.23 mostramos cómo cambia la tasa de reacciones en fun-
ción del tiempo para el laboratorio ANDES para dos energías de retroceso
fijas. Cada columna representa, una masa diferente para el neutralino y
a modo de ejemplo mostramos únicamente la curvas encontradas usando
µ = 100 GeV , éSnê = −0.427 y éSpê = 0. En este caso para ambas masas el
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Figura 6.22: dR/dEnr como función de la energía de retroceso para un detec-
tor de 131Xe ubicado en el laboratorio ANDES, para el 2 de Junio. Columna
izquierda: mχ = 0.005 GeV; columna derecha: mχ = 0.1 GeV. Línea sólida:
µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV. Tomando éSnê = −0.427 y
éSpê = 0.

máximo ocurre en Junio. Al considerar otros valores del parámetro µ, se ve
modificada la amplitud pero no la posición del máximo ni del mínimo.

Al estudiar la variación de la componente diurna de la tasa de reacciones
para el laboratorio ANDES y XENON se puede distinguir el corrimiento de
fase que existe entre los laboratorios debido la longitud del lugar al igual
que en el caso escalar (ver Tabla 6.1).

b) Amplitud de la modulación anual de la señal

En la Figura 6.24 presentamos la amplitud de la modulación anual en
función de la energía de retroceso para el laboratorio ANDES. Se puede
notar que esta amplitud es mayor para valores pequeños del parámetro µ y
existe un cambio de signo en la modulación para bajas energías. Este efecto
ocurre a energía mayores cuanto mayor es la masa del WIMP (ver Tabla 6.6).

c) Amplitud de la modulación diurna de la señal

Por último, en la Figura 6.25, mostramos el comportamiento de la ampli-
tud de la modulación diurna en función de la energía de retroceso. Se observa
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Figura 6.23: dR/dEnr como función del tiempo para un detector de 131Xe
ubicado en el laboratorio ANDES, para el 2 de Junio. Columna izquierda:
mχ = 0.005 GeV y Enr = 1.10 × 10−6 keV; columna derecha: mχ = 0.1 GeV
y Enr = 10−3 keV. Todos los casos µ = 100 GeV y tomando éSnê = −0.427
y éSpê = 0.

que la amplitud diurna que se mediría en ANDES sería mayor que la medida
por XENON. Este efecto, como ya vimos anteriormente, es consecuencia de
la latitud en la que se encuentran ubicados los laboratorios.
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Figura 6.24: Amplitud de la modulación anual como función de la energía
de retroceso para un detector de 131Xe ubicado en el laboratorio ANDES.
Columna izquierda: mχ = 0.005 GeV; columna derecha: mχ = 0.1 GeV.
Línea sólida: µ = 100 GeV; línea a trazos: µ = 500 GeV. Todos los casos
éSnê = −0.427 y éSpê = 0.
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Figura 6.25: Amplitud de la modulación diurna como función de la energía
de retroceso. Línea naranja: ANDES; línea azul: XENON. Todos los casos
µ = 100 GeV y un detector de 131Xe con éSnê = −0.427 y éSpê = 0.
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Al estudiar la amplitud de la modulación diurna para masas más peque-
ñas encontramos que es mayor, y que el cambio de signo se encuentra en
una energía de retroceso menor. Por otro lado, si consideramos otros valores
para el parámetro µ vemos que la amplitud es menor mientras mayor es este
parámetro.



Capítulo 7

Conclusiones

En este trabajo estudiamos la respuesta de diversos núcleos a la inter-
acción con posibles candidatos para la materia oscura. A partir de nuestros
resultados pudimos obtener la tasa de reacciones y las señales a ser medi-
das en los experimentos de detección directa utilizando las secciones eficaces
calculadas.

En el Capítulo 2, analizamos a título ilustrativo un lagrangiano efectivo
para la interacción entre materia oscura y quarks. A partir de este lagran-
giano, hemos calculado la sección eficaz neutralino-nucleón (Capítulo 3), y
pudimos calcular, en el Capítulo 4, la tasa de reacciones en experimentos
de detección directa de materia oscura. Profundizamos en la dependencia
de la misma con la posición geográfica de los detectores en la Tierra de los
experimentos actuales.

En el Capítulo 5 estudiamos la sección eficaz neutralino-nucleón como
función de la masa y la energía del neutralino. El estudio fue efectuado para
límites de masas pesadas y livianas del neutralino, utilizando como referencia
diferentes combinaciones de los parámetros inspirados en SUSY, así como
diferentes cocientes entre los valores de expectación de vacío del Higgs. En
este punto distinguimos entre interacciones escalares y axiales vectoriales a
nivel del lagrangiano efectivo.

Encontramos que tanto en el caso de la interacción de tipo escalar co-
mo de tipo axial-vectorial la sección eficaz neutralino-nucleón decrece para
valores crecientes del parámetro µ.

Para el caso de la interacción escalar, encontramos que la sección eficaz
para neutrones y protones son similares. El mediador dominante en la inte-
racción es el Higgs más liviano. Cuando estudiamos la contribución de cada
quark por separado, encontramos que el quark top proporciona la mayor
sección eficaz. Por otro lado, al estudiar la dependencia con los valores del
parámetro tan β encontramos que la sección eficaz disminuye al considerar
tan β = 10.

A partir de la comparacción con experimentos de detección directa vimos
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que para satisfacer las cotas de secciones eficaces de DM-nucleón los valores
de µ deberían ser grandes, lo que implicaría que la composición del candidato
a materia oscura propuesto es principalmente bino.

Para el caso de la interacción axial-vectorial, encontramos que las sec-
ciones eficaces para neutrones y protones no son iguales, en particular esta
diferencia se hace más notoria para masas pequeñas del neutralino. El bo-
són mediador que domina el canal axial-vectorial es el Z. Al estudiar la
contribución de cada quark, encontramos que el quark strange es el que más
contribuye a la sección eficaz. Por otro lado, encontramos que la contribu-
ción axial-vectorial cambia al modificar el valor de tan β, sin embargo, a
diferencia del caso escalar el cambio depende del valor del parámetro µ y de
la masa del neutralino. Para masas grandes la sección eficaz eficaz aumen-
ta para valores mayores de tan β, mientras que para masas chicas cuando
estudiamos el cociente entre la sección eficaz considerando tan β = 10 y
tan β = 3, el mismo es mayor que uno para valores pequeños de µ y menor
que uno para valores grandes de µ. Para la región de masas bajas la sección
eficaz eficaz aumenta para valores mayores de tan β.

Al tener en cuenta los resultados reportados por LEP, se encuentra que
la masa del neutralino estaría restringida a masas mayores de 51 GeV. Por
otro lado al comparar con los resutados obtenidos por métodos indirectos,
encontramos que nuestros resultados se encuentran por debajo de las curvas
de restricción presentadas por IceCube y Super-Kamiokande, por lo que no
se verían descartados por estas observaciones.

A continuación, en el Capítulo 6 estudiamos la tasa diferencial de reac-
ciones nucleares de los WIMPs. Para ello hemos propuesto una distribución
de Maxwell-Boltzman truncada en la velocidad de escape de la galaxia y
calculamos la sección eficaz diferencial, considerando dispersión elástica in-
dependiente y dependiente del spin. Utilizamos diferentes factores de forma
para cada caso.

Como conclusión podemos afirmar que existe una dependencia de la tasa
de reacciones nucleares con la latitud y longitud del laboratorio. Este efecto
se ve reflejado en una modulación diurna, cuya fase depende de la longitud
y su amplitud de la latitud. También encontramos que la mayor interacción
se da a bajas energías de retroceso, es por esto que es muy importante lograr
una mayor sensitividad en los detectores.

En particular, para el caso independiente del spin, vimos que los detec-
tores construidos de materiales con mayor número másico (A) son los que
poseen las tasas de detección más altas, ya que la sección eficaz es pro-
porcional A2. Por otro lado, encontramos que al estudiar cada canal de la
interacción escalar por separado el más importante es el correspondiente a
H2 como mediador. En el caso de masas bajas de neutralinos, la energía de
retroceso para la cual la señal es no nula es muy pequeña (O(10−6) keV para
una masa de 0.005 GeV y O(10−4) keV para una masa de 0.1 GeV), por lo
que es importante lograr disminuir la energía de retroceso mínima de los
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detectores actuales.
A su vez, utilizando los datos disponibles de la colaboración DAMA se

realizó un análisis estadístico con el fin de ajustar los parámetros del modelo.
No se encontró un conjunto de parámetros (µ,mχ) que pudiera explicar
las observaciones. Esto no indicaría que el modelo de materia oscura está
descartado ya que las observaciones de otros laboratorios no coinciden con
los resultados obtenidos por DAMA (ver Figura 4.11).

Para el caso dependiente del spin, encontramos que la tasa de reacciones
es dependiente tanto del modelo nuclear utilizado para calcular los conte-
nidos de spin de los núcleos, como de los parámetros del modelo utilizado
para la materia oscura. Los materiales que pueden ser usados para medir
esta interacción, deberán tener un número impar de protones y/o neutrones,
de otra forma los contenidos de spin son nulos. Por otro lado al estudiar ca-
da canal de la interacción axial-vectorial por separado encontramos que el
mediador que más contribuye es el bosón Z.

Al comparar los casos independiente y dependiente del spin, encontramos
que la tasa de reacciones es considerablemente menor en el segundo caso.

Por último en base a los resultados obtenidos en esta tesis, concluimos
que para el laboratorio ANDES si se quiere medir la interacción indepen-
diente del spin es conveniente utilizar un detector de xenón o iodo ya que
son los que proporcionan las tasas de detección más altas. Mientras que si
se busca medir la interacción dependiente del spin no podemos concluir qué
material es el más conveniente, ya que si bien el xenón es el elemento que da
la mayor tasa de interacción, ésta depende del modelo nuclear utilizado para
calcular el contenido de spin. Es por este motivo que es necesario estudiar
más en detalle los modelos nucleares utilizados para poder establecer una
conclusión definitiva. El cálculo detallado de las funciones de respuesta para
el 131Xe, 127I y 73Ge será objeto de nuestro trabajo a futuro.

Como ya hemos mencionado antes, parte de nuestro trabajo a futuro
también incluirá un estudio sobre el piso generado por las dispersiones cohe-
rentes de neutrinos con los núcleos del detector para la próxima generación
de experimentos que se ubicarían en el laboratorio ANDES. A su vez, tenien-
do en cuenta los nuevos resultados de GAIA, donde se plantean la existencia
de subestructuras del halo en la vecindad del Sol, consideraremos también
realizar los estudios usando otros modelos de halo que tengan en cuenta
estos efectos.





Apéndice A

Diagonalización de la matriz
de masa del neutralino

En este apéndice explicamos cómo obtener la masa del neutralino a partir
de la matriz masa [86]

Y =


M Í 0 −MZcβsW MZsβsW
0 M MZcβcW −MZsβcW

−MZcβsW MZcβcW 0 −µ
MZsβsW −MZsβcW −µ 0

 .

Llamamos cβ = cosβ, sβ = sin β, cW = cos θW , sW = sin θW . MZ es la
masa del bosón Z y θW es el ángulo de Weingberg. El parámetro M Í está
relacionado con M , si consideramos teorías GUT, según [85]:

M Í = 5
3 tan2 θWM ,

Necesitamos diagonalizar la matriz Y para obtener la masa del neutra-
lino, para eso buscamos una matriz N cuadrada, compleja y unitaria tal que

Mdiag = N †Y N ,

donde Mdiag es la matriz diagonal cuyo autovalor más liviano es la masa
del neutralino buscado. Asumiendo invarianza CP, la matriz N puede ser
reemplazada por una matriz real Z tal que [86]

Mdiag = ZY Z−1 = Diag
1
Ô1M̃0

1 , Ô2M̃
0
2 , Ô3M̃

0
3 , Ô4M̃

0
4

2
. (A.1)

La matriz Z cumple que Z†Z = 1, el signo del autovalor M̃0
i (positivo)

es Ôi = ±1. Las dos matrices anteriores N y Z están relacionadas por Nij =√
ÔiZij .
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Al trabajar con la ecuación (A.1), se encuentra la siguiente expresión

ZY −MdiagZ = 0 .

Para resolver esta ecuación, consideramos la i-ésima fila de la matriz,
resultando

Zi1 (Y11 − λi) + Zi2Y21 + Zi3Y31 + Zi4Y41 = 0
Zi1Y12 + Zi2 (Y22 − λi) + Zi3Y32 + Zi4Y42 = 0
Zi1Y13 + Zi2Y23 + Zi3 (Y33 − λi) + Zi4Y43 = 0
Zi1Y14 + Zi2Y24 + Zi3Y34 + Zi4 (Y44 − λi) = 0 (A.2)

donde Zij (Yij) es el elemento ij de la matriz Z (Y ) y λi el autovalor. Al
reescribir considerando a los Zij como incógnitas obtenemos el sistema

(Y11 − λi) Y21 Y31 Y41
Y12 (Y22 − λi) Y32 Y42
Y13 Y23 (Y33 − λi) Y43
Y14 Y24 Y34 (Y44 − λi)



Zi1
Zi2
Zi3
Zi4

 = 0 ,

y al calcular el polinomio característico para encontrar sus raíces, obtenemos

λ4
i − αλ3

i + bλ2
i + γλi + δ = 0 ,

donde hemos definido [86]

α = M +M Í ,

b = MM Í − µ2 −M2
Z ,

γ =
!
M +M Í"µ2 +

1
M Í cos2 θW +M sin2 θW

2
M2
Z − µM2

Z sin 2β ,

δ = −MM Íµ2 +
1
M Í cos2 θW +M sin2 θW

2
µM2

Z sin 2β .

Al resolver obtenemos los autovalores

λ1 = α

4 −

ó
a

4 − C2
6 − U

12a +
öõõô−a

4 − C2
3 + C3ñ

4a− 8C2
3 − 4U

3a

+ U

12a ,

λ2 = α

4 −

ó
a

4 − C2
6 − U

12a −
öõõô−a

4 − C2
3 + C3ñ

4a− 8C2
3 − 4U

3a

+ U

12a ,

λ3 = α

4 +

ó
a

4 − C2
6 − U

12a −
öõõô−a

4 − C2
3 − C3ñ

4a− 8C2
3 − 4U

3a

+ U

12a ,

λ4 = α

4 +

ó
a

4 − C2
6 − U

12a +
öõõô−a

4 − C2
3 − C3ñ

4a− 8C2
3 − 4U

3a

+ U

12a ,
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donde definimos

C2 = b− 3
8α

2 ,

C3 = −1
8α

3 + 1
2αb+ γ ,

C4 = δ + 1
4αγ + 1

16bα
2 − 3

256α
4 ,

U = −b2

3 − αγ − 4δ ,

a =
A

−S +
ð

−D/27
2

B1/3

.

En la expresión anterior definimos a S y D como

S = −2b3

27 − αbγ

3 − γ2 − α2δ + 8
3bδ ,

D = −4U3 − 27S2 .

Para calcular los autovectores se divide las ecuaciones (A.2) por Zi1
(asumiendo que es no nulo) . Se resuelve el sistema considerando solamente
las tres primeras ecuaciones, obteniendo [86]

Z̃i2 =Zi2
Zi1

= λi −M Í

tan θW (M − λi)
,

Z̃i3 =Zi3
Zi1

= −4 (M − λi) (λi −M Í)µ
2Θ

+ M2
Z (−M + 2λi −M Í + (M −M Í) cos 2θW ) sin 2β

2Θ ,

Z̃i4 =Zi4
Zi1

= (λi −M Í)
!
2 (M − λi)λi +M2

Z (1 + cos 2β)
"

Θ

+ 2 (M Í −M)M2
Z cos2 β sin2 θW
Θ ,

donde llamamos Θ = 2 sin θW (M − λi)MZ (µ cosβ + λi sin β). Finalmente
para encontrar los autovectores correspondientes hacemos uso de la norma-
lización

1 = Z2
i1 + Z2

i2 + Z2
i3 + Z2

i4 ,

obteniendo

Zi1 = 1ò
1 +

1
Z̃i2
22

+
1
Z̃i3
22

+
1
Z̃i4
22
,

Zi2 =
1
Z̃i2
2
Zi1 ,

Zi3 =
1
Z̃i3
2
Zi1 ,

Zi4 =
1
Z̃i4
2
Zi1 .
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Para el conjunto de parámetros usados en esta tesis encontramos que el
autovalor más pequeño, corresponde con λ1 de las ecuaciones (A.3) y es la
masa del neutralino, valor usado en todos los cálculos de este trabajo.

Para determinar el espacio de parámetros M y µ a usar en el trabajo
consideramos que la masa del neutralino debe ser positiva, λ1 > 0 (ver
Figura A.1, zona sombreada). En particular, al fijar la masa del neutralino
mχ = λ1 se puede obtener una relación entre M y µ.

En la Figura A.1 mostramos las curvas correspondientes para diferentes
valores de masas del neutralino usadas en este trabajo al considerar tan β =
3.

0 100 200 300 400 500 600
[GeV]

0

50

100

150

200

250

300

M
[G

eV
]

m > 0

m = 5 GeV

m = 35 GeV

m = 80 GeV

Figura A.1: Relación entre los parámetros M y µ para diferentes masas del
neutralino y tan β = 3. Zona sombreada: espacio de parámetros con λ1 > 0
.



Apéndice B

Cálculo de amplitudes

En este apéndice mostramos como obtener las ecuaciones (3.3) y (3.7) a
partir de las ecuaciones (3.2) y (3.6). Vamos a estudiar el caso escalar y la
contribución axial-vectorial por separado.

B.1. Caso escalar

En este caso partimos de la ecuación (3.2)

MSI = (CSIH + CSIq̃ )JχJq ,

donde las corrientes están definidas como

Jq =ψ̄qψq ,
Jχ =χ̄χ ,

por lo que

Ø
s,sÍt,tÍ

|M|2SI = |(CSIH + CSIq̃ )|2
Ø
s,sÍt,tÍ

(JχJq)(JχJq)† .

Podemos separar la expresión en dos contribuciones, una para el sector
de los quarks y la otra para el sector de los neutralinos. Comenzaremos con
los neutralinos, usando la relación de completitud (definimos �p = γµpµ)Ø

s

χ(p, s)χ̄(p, s) = (�p+m)

y propiedades de trazas de las matrices γ, encontramosØ
s,sÍ

(JχJχ†) =
Ø
s,sÍ

[χ̄(pÍ, sÍ)χ(p, s)][χ̄(pÍ, sÍ)χ(p, s)]†

= tr (�p
Í +mχ)(�p+mχ)

= 4(p · pÍ +m2
χ) .
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Para el sector del quark, obtendremos una expresión similarØ
t,tÍ

(JqJq†) =
Ø
t,tÍ

è
ψ̄q(lÍ, tÍ)ψq(l, t)

éè
ψ̄q(lÍ, tÍ)ψq(l, t)

é†
= 4(l · lÍ +m2

q) .

Finalmente al reemplazarØ
s,sÍt,tÍ

|M|2SI =16(CSIH + CSIq̃ )2
è
(p · pÍ)(l · lÍ) +m2

χ(l · lÍ) +m2
q(p · pÍ) +m2

qm
2
χ

é
.

B.2. Caso axial-vectorial

Como vimos en la ecuación (3.6) los elementos de matriz para la inter-
acción axial-vectorial los podemos escribir de la siguente forma:

MSD = (CSDZ + CSDq̃ )JµχJqµ ,

donde las corrientes son

Jqµ =ψ̄qγµγ5ψq ,

Jµχ =χ̄γµγ5χ ,

por lo queØ
s,sÍt,tÍ

|M|2SD = |CSDZ + CSDq̃ |2
Ø
s,sÍt,tÍ

(JµχJqµ)†(JνχJqν ) .

En esta expresión podemos separar la contribución de quarks de la de
neutralinos. Comenzando con los quarksØ

t,tÍ

(JqµJqα†) =
Ø
t,tÍ

è
ψ̄q(lÍ, tÍ)γµγ5ψq(l, t)

éè
ψq(l, t)γαγ5ψ̄q(lÍ, tÍ)

é
,

y utilizando la relación de completitudØ
t

ψq(l, t)ψ̄q(l, t) = (�l +m) ,

obtenemos:Ø
t,tÍ

(JqµJqα†) = tr
î
γµγ5(�l +mq)γαγ5(�lÍ +mq)

ï
.

Esta expresión se reduce al utilizar propiedades de las trazas de las ma-
trices γ hasta obtenerØ

t,tÍ

(JqµJqα†) = 4
è
lρlÍν(gµρgαν − gµαgρν + gµνgρα) −m2

qgµα
é
,
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donde gαβ es la métrica usada, gαβ = diag(1,−1,−1,−1). Finalmente, la
contribución correspondiente a la corriente de los quarks esØ

t,tÍ

(JqµJqα†) = 4
è1
lµl

Í
α − gµα(l · lÍ) + lαl

Í
µ

2
−m2

qgµα
é
.

Para el sector del neutralino, procedemos de forma análoga

Ø
s,sÍ

(JµχJαχ †) =
Ø
s,sÍ

è
χ̄(pÍ, sÍ)γµγ5χ(p, s)

éè
χ̄(pÍ, sÍ)γαγ5χ(p, s)

é†
= 4

è!
pµpÍα − gµα(p · pÍ) + pαpÍµ"−m2

χg
µα
é
.

Finalmente el módulo cuadrado de la amplitud de transición queda:Ø
s,sÍt,tÍ

|M|2SD =32(CSDZ + CSDq̃ )2
è
(p · l)(pÍ · lÍ) + (p · lÍ)(pÍ · l)

+m2
χ(l · lÍ) +m2

q(p · pÍ) + 2m2
qm

2
χ

é
.

B.3. Propiedades de las trazas de las matrices γ

Presentamos las propiedades de las trazas de las matrices γ usadas en
este apéndice [91]:

tr{γµ} = 0
tr{número impar de γµ} = 0

tr{γ5} = 0
tr{γ5γµγν} = 0

tr{γµγν} = 4gµν

tr{γαγβγµγν} = 4(gαβgµν − gαµgβν + gανgβµ)
tr{γ5γ

αγβγµγν} = −4iÔαβµν

γ5γα = −γαγ5

tr{Id} = 4

donde Ôαβµν es el símbolo de Levi-Civita.





Apéndice C

Integrales para el cálculo de
secciones eficaces

En este apéndice mostramos en detalle el cálculo de las integrales presen-
tadas en el Capítulo 3, en particular las ecuaciones (3.5) y (3.9), siguiendo
el procedimiento planteado en la referencia [91].

C.1. Integrales para diagramas tipo t
En este apéndice llamamos k al el impulso transferido y Mφ a la masa

del bosón mediador que corresponda de forma tal de obtener una expresión
genérica. Las cinco posibles integrales son:

I1 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) (pÍ · lÍ)1

k2 −M2
φ

22 ,

I2 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · lÍ)(pÍ · l)

(k2 −M2
φ)2 ,

I3 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) (l · lÍ)

(k2 −M2
φ)2 ,

I4 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) (p · pÍ)

(k2 −M2
φ)2 ,

I5 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

(k2 −M2
φ)2 .

donde p, l (pÍ, lÍ) son los momentos de las partículas entrantes (salientes),
mχ y mq las masas de las dos partículas involucradas en la dispersión.

Las integrales se realizan sobre los momentos de las partículas salientes
por lo que p y l son constantes. Empezamos con la primer integral, es decir:
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I1 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) (pÍ · lÍ)1

k2 −M2
φ

22 .

Como k es el momento transferido podemos escribirlo como:

k2 = (lÍ − lÍ)2 = lÍ2 + l2 − 2(lÍ0l0 −þl · þlÍ) , (C.1)

el cual, al considerar þl = 0, se reduce a

k2 = 2m2
q − 2lÍ0l0 . (C.2)

Consideramos que q2 = (p + l)2 > 0, es decir, que es tipo tiempo. En-
tonces se puede hacer una transformación de Lorentz tal que q̃ → (q̃0, 0). Al
llamar ωq = 2m2

q −M2
φ y (pÍ · lÍ) = pÍ

αl
Íα = pÍ

0l
Í
0 − þpÍ · þlÍ, obtenemos

I1 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ + lÍ − q)(pÍ

0l
Í
0 − þpÍ · þlÍ)

(ωq − 2l0lÍ0)2

=
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ3(þpÍ + þlÍ)δ(pÍ0 + lÍ0 − q̃0)(pÍ

0l
Í
0 − þpÍ · þlÍ)

(ωq − 2l0lÍ0)2 .

Hacemos la integral en þpÍ usando la δ3(þpÍ + þlÍ), es decir que al tomar
|þpÍ| = |þlÍ| podemos escribir

lÍ0 =
ñ

|þlÍ|2 +m2
q ,

pÍ0 =
ñ

|þpÍ|2 +m2
χ =

ñ
|þlÍ|2 +m2

χ , (C.3)

entonces encontramos

I1 =
Ú d3þlÍδ

3ñ
|þlÍ|2 +m2

χ +
ñ

|þlÍ|2 +m2
q − q̃0

4
ñ

|þlÍ|2 +m2
χ

ñ
|þlÍ|2 +m2

q

×

5ñ
|þlÍ|2 +m2

χ

ñ
|þlÍ|2 +m2

q + (þlÍ · þlÍ)
6

(ωq − 2l0lÍ0)2 .

Realizamos la integral angular (ya que, d3þlÍ = |þlÍ|2 sin θdθdϕd|þlÍ|) y la
integral en d|þlÍ|, obteniendo

I1 =
π

51
m2
χ −m2

q − q2
0

22
− 4q2

0m
2
q

61/2 3
1 − (m2

χ+m2
q)

q2
0

4
è
ωq − l0q0

1
1 − m2

χ−m2
q

q2
0

2é2 ,
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al reemplazar la expresión de |þlÍ| encontrada a partir de la anulación del
argumento de la función delta 1

|þlÍ| =

A−m2
χ +m2

q + q2
0

2q0

B2

−m2
q

1/2

. (C.4)

Considerando que

q2
0 → q2 = s ,

l0q0 → lαq
α ,

obtenemos la integral buscada

I1 = πs
ð
β+β−
αq

A
1 −

m2
χ +m2

q

s

B
. (C.5)

En la expresión anterior llamamos

αq =

ωq − s

2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2
2

,

β± =
A

1 − (mχ ±mq)2

q2

B
. (C.6)

Realizamos la segunda integral

I2 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · lÍ)(pÍ · l)

(k2 −M2
φ)2 .

que se puede escribir como

I2 = pαlβ(I2)αβ .

Se propone como solución:

I2
αβ = Aq2gαβ +Bqαqβ ,

donde A y B son incóngnitas y qα = (p + l)α. Para obtener las incógnitas,
construimos invariantes multiplicando a la integral (I2)αβ por gαβ y por qαqβ
[91] I

gαβI2
αβ = (4A+B)q2 ,

qαqβI2
αβ = (A+B)q4 , (C.7)

1s dxf(x)δ(g(x)) = f(x)
|gÍ(x)|

---
g(x)=0
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y resolvemos el sistema de ecuaciones anterior. Nuevamente consideramos
q2 > 0 y hacemos la transformación q̃ν := aνµq

µ = (q̃0, 0). La primera ecua-
ción se reduce a la integral (C.5)

gαβ(I2)αβ =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)lÍαpÍ

α

(k2 −M2
φ)2

=πs
ð
β+β−
αq

A
1 −

m2
χ +m2

q

s

B
.

Planteamos ahora la siguiente integral

qαqβI2
αβ = (p+ l)α(p+ l)β

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ + lÍ − q)lÍαpÍ

β

(k2 −M2
φ)2

Al hacer la transformación de Lorentz anterior, es necesario que α = β =
0 para que la integral no se anule, es decir

qαqβI2
αβ =(q̃0)2

Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ3(þpÍ + þlÍ)δ(pÍ0 + lÍ0 − q̃0)lÍ0pÍ

0
(ωq − 2l0lÍ0)2 .

Al realizar la integral en þpÍ se tiene

qαqβI2
αβ =(q̃0)2

Ú d3þlÍδ

3ñ
|þlÍ|2 +m2

χ +
ñ

|þlÍ|2 +m2
q − q̃0

4
(ωq − 2l0lÍ0)2 ,

y al realizar la integral en þlÍ y usando la ecuación (C.4) obtenemos

qαqβI2
αβ =(q̃0)2π

2αq

51
−m2

χ +m2
q + q2

0

22
− 4q2

0m
2
q

61/2
1 −

A
m2
χ −m2

q

q2
0

B2
 .

Considerando la definición de β±, αq y s (ver ecuaciones (C.6)) encon-
tramos finalmente

qαqβI2
αβ = s2π

ð
β+β−

2αq

1 −
A
m2
χ −m2

q

s

B2
 .

Sabiendo estas integrales, encontramos A y B al resolver el sistema (C.7):

A =(3q2)−1
A
gαβI2

αβ −
qαqβI2

αβ

q2

B
,

B =(3q2)−1
A

4
qαqβI2

αβ

q2 − gαβI2
αβ

B
.
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Finalmente, al reemplazar en (I2)αβ podemos escribir

(I2)αβ =π
ð
β+β−s

3αq

I
gαβ
2

1 − 2
m2
q +m2

χ

s
+
A
m2
χ −m2

q

s

B2


+ qαqβ
s

1 +
m2
q +m2

χ

s
− 2

A
m2
χ −m2

q

s

B2
J .

Por lo que, la integral buscada resulta

I2 =π
ð
β+β−s

2

6αq

I
1 −

m2
χ +m2

q

s
+ 4

m2
qm

2
χ

s2 −
A
m2
χ −m2

q

s

B2
m2
χ +m2

q

s

+
A
m2
χ −m2

q

s

B4J
, (C.8)

al reemplazar

(p · q) = s

2

A
1 +

m2
χ −m2

q

s

B
,

(l · q) = s

2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B
,

(p · l) = s

2

A
1 −

m2
χ +m2

q

s

B
. (C.9)

Pasamos a la tercer integral

I3 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(l · lÍ)

(k2 −M2
φ)2 .

Integramos en þpÍ y consideramos þl = 0 para obtener

I3 =l0
Ú d3þlÍδ

3ñ
|þlÍ|2 +m2

χ +
ñ

|þlÍ|2 +m2
q − q0

4
lÍ0

ñ
|þlÍ|2 +m2

χ (ωq − 2l0lÍ0)2
,

donde hemos llamado nuevamente qα = (p + l)α. Al integrar en þlÍ y volver
del centro de masa considerando s = q2, encontramos

I3 = πs
ð
β−β+

2αq

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2

, (C.10)
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al usar las definiciones dadas en las ecuaciones (C.6).

La cuarta integral la escribimos como

I4 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · pÍ)

(k2 −M2
φ)2

donde (p · pÍ) = pÍ0p0 − |þp||þpÍ| cos θp. Ahora realizamos primero la integral en
þlÍ para obtener

I4 =
Ú |þpÍ|2 sin θpdθpdϕd|þpÍ|δ

3ñ
|þpÍ|2 +m2

χ +
ñ

|þpÍ|2 +m2
q − q0

4
ñ

|þpÍ|2 +m2
q

ñ
|þpÍ|2 +m2

χ (ωq − 2l0lÍ0)2

× (pÍ0p0 − |þp||þpÍ| cos θp) .

Luego, al integrar las variables angulares

I4 =
Ú 2π|þpÍ|2d|þpÍ|δ

3ñ
|þpÍ|2 +m2

χ +
ñ

|þpÍ|2 +m2
q − q0

4
ñ

|þpÍ|2 +m2
q

ñ
|þpÍ|2 +m2

χ

×
2p0

ñ
|þpÍ|2 +m2

χ3
ωq − 2l0

ñ
|þpÍ|2 +m2

q

42

y por último resolvemos la integral en |þpÍ| reemplazando

|þpÍ| =

Am2
χ −m2

q + q2
0

2q0

B2

−m2
χ

1/2

(C.11)

Finalmente, al volver del centro de masa, resulta

I4 =πs
ð
β−β+

2αq

A
1 +

A
m2
χ −m2

q

s

BB2

. (C.12)

Calculamos la última integral

I5 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)

(k2 −M2
φ)2 ,

para eso integramos primero en þpÍ y luego en þlÍ, obteniendo

I5 = 2π
ð
β−β+
αq

. (C.13)
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C.2. Integrales para diagramas tipo s

Las cinco posibles integrales son:

I1 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(pÍ · lÍ) ,

I2 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · lÍ)(pÍ · l) ,

I3 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(l · lÍ) ,

I4 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · pÍ) ,

I5 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) . (C.14)

donde p, l (pÍ, lÍ) son los momentos de las partículas entrantes (salientes),
mχ y mq las masas de las dos partículas involucradas en la dispersión.

Cada una de estas cinco integrales se puede abordar de una forma aná-
loga a la manera en que resolvimos, respectivamente, las cinco integrales de
la sección previa. Por lo tanto, en esta sección presentaremos la resolución
de manera abreviada. Empezamos con la primer integral:

I1 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(pÍ · lÍ) ,

en donde consideramos, al igual que en la sección anterior, que q2 = (p+l)2 >
0, entonces al hacer una transformación de Lorentz tal que q̃ → (q̃0, 0),
integramos en þpÍ y luego en þlÍ obtenemos

I1 = πs
ñ
β+β−

A
1 −

m2
χ +m2

q

s

B
, (C.15)

al reemplazar las ecuaciones (C.4), (C.6) y volver del centro de masas.

La segunda integral,

I2 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · lÍ)(pÍ · l) ,

se puede resolver siguiendo una secuencia de pasos similar a la seguida en
la resolución de I2 de la sección anterior: proponemos una solución a partir
de la cual podemos construir un sistema de invariantes y resolvemos las
integrales de dicho sistema integrando en þpÍ y en þlÍ. De esta manera, se
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obtiene

I2 =π
ð
β+β−s

2

6

I
1 −

m2
χ +m2

q

s
+ 4

m2
qm

2
χ

s2 −
A
m2
χ −m2

q

s

B2
m2
χ +m2

q

s

+
A
m2
χ −m2

q

s

B4J
. (C.16)

Al igual que procedimos con la integral I3 de la sección anterior, la integral,

I3 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(l · lÍ) ,

se resuelve al integrar primero en þpÍ y luego en þlÍ. Obtenemos así

I3 = πs
ð
β−β+
2

A
1 −

m2
χ −m2

q

s

B2

. (C.17)

En la cuarta integral

I4 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l)(p · pÍ) ,

resolvemos la integral en þlÍ y luego la integral en þpÍ. Haciendo uso de la
ecuación (C.11) obtenemos

I4 =πs
ð
β−β+
2

A
1 +

m2
χ −m2

q

s

B2

. (C.18)

Por último, resolvemos la quinta integral, integrando primero en þpÍ y luego
en þlÍ

I5 =
Ú d3þpÍ

pÍ0
d3þlÍ

lÍ0
δ4(pÍ − p+ lÍ − l) = 2π

ñ
β−β+ .
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