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Resumen

En esta tesis estudiamos el efecto de la modulacién anual y diurna de la materia oscu-
ra. Los resultados se obtuvieron utilizando parametros correspondientes a los laboratorios:
Laboratorio Nacional del Gran Sasso (LNGS, Italia) y el proyectado laboratorio subterraneo
ANDES. Para ello hicimos los calculos de secciones eficaces para la dispersién de particulas
que componen la materia oscura fria, de tipo lepténico, por nticleos atomicos y hemos calcula-
do las modulaciones estacionales, para diferentes masas y velocidades de dichas componentes.
Finalmente, efectuamos un anélisis estadistico para determinar cual es la masa mas probable
para dichas particulas.
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Capitulo 1

Introduccion

Hace un siglo Albert Einstein escribi6 la Teoria General de la Relatividad [!], asentando
las bases de la cosmologia moderna, y el estudio de la evoluciéon del Universo. Einstein con-
sideraba que el Universo era estatico, motivo por el cual incluy6 en su teoria la constante
cosmologica que, anos mas tarde desecharia, al comprobarse a través de las observaciones
de galaxias [2], que el Universo se expande. Los primeros modelos de Universo propuestos
utilizando la Teoria General de la Relatividad fueron realizados por Friedman [3], mientras
que George Lemaitre (1930)[4] propuso un modelo que luego se convertiria en la conocida

teoria del Big Bang.

A partir del estudio de velocidades en el ciimulo Coma, F. Zwicky [5] comprobé que la
masa que explicaba las observaciones era mucho mayor que la observada. A partir de estos
resultados determiné que la mayor parte de la masa provenia de objetos no luminosos, pro-
poniendo la existencia de la materia oscura. En 1975 Rubin [6] mediante observaciones de
galaxias espirales confirmé este mismo resultado. Al suponer que la mayor parte de la masa
de la galaxia se encuentra en la zona central, las curvas de rotacién de las estrellas fuera
de esta region deberian seguir la ley de Kepler (v o Y 2), sin embargo, las observaciones
muestran que la curva de velocidades en funcién de la distancia al centro es constante en esta
zona. Al analizar estos resultados se pudo encontrar que la mayor cantidad de masa de la
galaxia estd en la parte oscura del halo.

En 1998 se obtiene la evidencia mas firme de deteccién de la energia oscura a través de
la observacién de supernovas tipo la, las cuales son muy brillantes y tienen un pico en la
magnitud absoluta de —19.2. Estas observaciones fueron comparadas con predicciones teéri-
cas para distancias luminosidad como funcién del corrimiento al rojo, por dos grupos: The
Supernova Cosmology Project [7] y The Hisg-z Supernova Search Team [3].

El primer grupo descart6 los valores de 2 < 0y para Qg = Qr = 0 (Qg es la densidad
correspondiente a la masa relativista, {25 hace referencia a la energia oscura y Qg es la
densidad de curvatura), los datos indicaban que la densidad de materia no relativista era

Oy = 0.28F5:99. (1.1)
El segundo grupo coincidi6é en que €24 > 0 y obtuvieron
Oy = 0.28 + 0.10. (1.2)

En otras palabras, ambos grupos encontraron que el Universo estd en expansién acelerada.
Al mismo tiempo determinaron la existencia de una componente de energia de vacio, llamada
energia oscura, que contribuye a la densidad total del Universo dada por Q4 no nulo [9].



1. Introduccion

1.1. Modelos cosmolégicos

La cosmologia estudia la evoluciéon del Universo a grandes escalas donde su comporta-
miento estd dominado por la gravedad. Es por ello que el marco tedrico en el que trabajaremos
es el de la relatividad general. En esta teoria, Albert Einstein propone un cambio radical en la
forma de pensar al espacio-tiempo, incluyendo la gravitacion como una curvatura del mismo
y no como una fuerza que actta a distancia. La geometria del espacio-tiempo se puede definir
a partir del elemento de linea, que describe la distancia entre dos puntos

dS? = g, (z)dztdz”, (1.3)

donde g, es el tensor métrico 1, x es el tetravector cuya primera componente es el tiempo y
las siguientes tres estan asociadas al espacio.

Para estudiar la geometria del Universo a gran escala, se supone que la distribucién de
energia es uniforme y que el Universo es homogéneo e isétropo espacialmente. Al trabajar con
la métrica de Friedman-Robertson-Walker (FRW), normalizando las unidades a ¢ = 1,
se obtiene el siguiente elemento de linea

dr?

2 3,2 2| _ar
dS% = —dt? + a(t) L—Kr?

- r2d§22] : (1.4)

donde a(t), es el factor de escala y K es una constante. Los valores posibles de K estén
relacionados con el tipo de Universo:

+1  Universo esférico (cerrado)
K = 0  Universo euclideo (plano) (1.5)
-1 Universo hiperesférico (abierto)

El factor de escala a(t) describe como cambia la estructura del Universo con el tiempo.
Por medio de las observaciones de galaxias se ha determinado que el Universo se expande,
indicando que el factor de escala aumenta con el tiempo.

Para obtener la evolucién temporal del Universo, es necesario resolver las ecuaciones de
FEinstein:

1
R, = 817G <TW - 2gWT) . (1.6)

En la ecuaciéon anterior R, es el tensor de Ricci, T}, es el tensor de energia-impulso,
TV = diag(—p, P, P, P), (L.7)

p es la densidad y P es la presion, T' = gh"1},,,.

'El tensor métrico, es un tensor de segundo rango simétrico. En el caso de un espacio-tiempo plano tenemos
la métrica de Minkowsky

1.0 0 0
o 100
9w =110 0 1 0
0 0 0 1



1.2. Materia oscura

Utilizando la ecuaciéon de conservacién de la energia
noo_
vV.1y = 0,

O TY + rgOT§ - rﬁng = 0, (1.8)

donde I'{, son los simbolos de Christoffel, (T'}; = I'3, = I'§; = £), se obtiene

—aop—:ag (p+P) =0. (1.9)

Si se considera un fluido perfecto, es decir, con presion P = wp, donde w es una constante
positiva y p la densidad, se obtiene

p__ '
, 3(1+w)—. (1.10)

Al calcular las componentes Rog y R;; del tensor de Ricci y utilizando las ecuaciones de
Einstein se obtienen las ecuaciones de Friedmann

a\?> 8rGp K
a 4rG
- —— P). 1.12
= (o3P (112)

Si se define al pardmetro de Hubble (H) como H = % y al pardmetro de densidad (£2)

como §) = ﬁ, CON Perit = %, la ecuacién de Friedmann convencionalmente se escribe
K
donde

En la expresién anterior, 2y es una medida de la densidad de masa promedio no relativis-
ta, principalmente materia bariénica y no bariénica, (g es una medida de la masa relativista
presente en el fondo césmico de radiaciéon y neutrinos de baja masa (Qr ~ 1 x 107%), Qu
hace referencia a la energia oscura. La densidad de curvatura 2k se define como [10]

-K

U = g

(1.15)

1.2. Materia oscura

Recordemos que uno de los términos que aporta a la densidad en la ecuacién de Friedmann
es la densidad de materia, la cual se puede descomponer en dos términos

O = QB + Qpwm, (1.16)
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1. Introduccion

donde el subindice DM se corresponde a la materia oscura (por su sigla en inglés, dark matter)
y el subindice B a la materia bariénica. Segtin las mediciones recientes, la materia bariénica
resulta insuficiente para explicar la densidad de materia observada (y;h? = 0.1417040.00097

[11]).
La densidad baridénica se puede estimar observacionalmente de cuatro formas distintas:
» midiendo la cantidad de bariones que hay en la galaxia actualmente (Qgh? ~ 0.021)[12];
= estudiando el espectro de quasares distantes (Qph? ~ 0.017) [13];

» analizando las anisotropias del Universo, a través del fondo césmico de microondas
(CMB) (2ph? = 0.02264 + 0.00050) [14, 15];

= a través de la abundancia de elementos livianos (Q2ph? = 0.0205 4 0.0018)[16].

Por lo tanto la mayor parte de la materia deberia ser materia no bariénica. Aqui se in-
troduce el concepto de materia oscura, es decir, materia que no emite en ninguna longitud
de onda, pero si interactia gravitacionalmente con la materia ordinaria. Su distribucién en
el Universo deberia ser uniforme.

Otro motivo por el cual se propone la existencia de la materia oscura es que si la densidad
de masa que aporta la materia luminosa a la densidad del Universo fuese la méas grande, la
duracién de la época de formacién de estructuras seria muy corta. De este modo se requeri-
rian fluctuaciones en el fondo de microondas mayores que las observadas [17].

Tiempo después de descubierto el planeta Urano los astrénomos se propusieron calcular
su 6rbita, pero notaron que no se correspondia con las observaciones. Esto motivé a propo-
ner la existencia de un nuevo planeta, que estuviera provocando perturbaciones a la orbita
de Urano, pero que no era visible. Asi fue como se descubrié Neptuno. El interrogante de
la materia oscura es conceptualmente similar al de este planeta. Hoy en dia se estudia este
problema desde dos aspectos muy distintos, proponiendo la existencia de una gran cantidad
de materia que no se observa o proponiendo una modificacién a la Teoria General de la Re-
latividad.

Actualmente existen diversos experimentos con el objetivo de encontrar indicios sobre la
existencia de la materia oscura: de deteccién directa (DAMAJ18, 19], CRESST|[20], CoGeNT
[21, 22], CDMS]23, 24], XENON][25], entre otros) y de deteccién indirecta (IceCube [20],
ANTARES[27], Fermi-LAT[28], HESS [29], entre otros).

Los experimentos de deteccién directa, ubicados en laboratorios subterraneos, se proponen
medir la energia entregada cuando los WIMPs (particulas masivas debilmente interactiantes,
por sus siglas en inglés) interactian con un nicleo en el detector, haciendo que el nicleo reto-
ceda al tranferirle impulso. La pequena seccién eficaz de estas particulas estaria compensada
con el hecho de que su densidad es muy grande al estar distribuidas uniformemente en todo
el Universo. Estos experimentos buscan detectar una modulacién anual como resultado de la
revolucion de la Tierra alrededor del Sol.

En este trabajo estudiaremos las llamadas modulaciones estacionales en la detecciéon de
materia oscura leptonica fria con el objetivo de analizar su dependencia con la ubicacién de
los detectores y poner cotas a las masas de los WIMPs.



1.2. Materia oscura

Organizamos éste trabajo segin el siguiente esquema. En el capitulo 2 presentaremos los
posibles candidatos a materia oscura, centrandonos en la propiedades de los WIMPs y los
métodos de deteccién. En los capitulos 3 y 4 desarrollaremos los cdlculos de secciones efica-
ces para la dispersién de particulas que componen la materia oscura fria, de tipo lepténico,
por niicleos atémicos y calcularemos las modulaciones estacionales, para diferentes masas y
velocidades de dichas componentes. En el capitulo 5 mostraremos los resultados obtenidos
para la tasa de reacciones y haremos un analisis estadistico para determinar qué valores de
la masa son més probables. Aplicaremos el formalismo para realizar una prediccion para la
modulacion diurna que deberia observar el laboratorio Andes, a ser construido en el futuro
tunel que unird Argentina con Chile a la altura de la provincia de San Juan. Por dltimo, en
el capitulo 6 presentaremos las conclusiones.






Capitulo 2

Materia oscura

Los candidatos a materia oscura puden ser clasificados en dos grandes grupos: bariénicos
y no bariénicos como esta ejemplificado en la tabla 2.2.

Los principales candidatos bariénicos son los MACHO’s (massive astrophysical compact
halo objects), objetos compactos del espacio interestelar. Algunos ejemplos son las enanas
marrones (estas son estrellas de masas menores a 0.08Mg que nunca comenzaron las reaccio-
nes nucleares en su interior), jupiteres (son parecidos a las enanas marrones pero con masas
de 0.001Mg) y las enanas blancas, entre otros.

En la categoria de no bariénicos existe una subdivisién entre calientes (aquellos cuyas ve-
locidades eran relativistas al momento en que las galaxias se formaban), frios (aquellos cuyas
velocidades no eran relativistas en esa época) y tibios (cuyas velocidades no eran relativistas
en esa época, pero tampoco eran despreciables, se espera que su masa sea del orden del keV).
Cada una de ellas conduce a diferentes estructuras de formacion, es por ello que estudiando
la formaciéon de galaxias podemos obtener evidencias para determinar si la materia oscura
no baridnica es fria, tibia o caliente. Se han realizado simulaciones numéricas de formacién
de estructuras proponiendose materia oscura caliente (neutrinos livianos), pero los resultados
obtenidos no se ajustan con las observaciones [30]. Uno de los candidatos actuales a la mate-
ria oscura tibia es el neutrino estéril, que interactiia solo gravitacionalmente con la materia
ordinaria.

Los candidatos a materia oscura fria provienen de teorfas supersimétricas. Estas son par-
ticulas elementales que ain no han sido descubiertas, los principales son los axiones y los
WIMPs (weakly interactive massive particles), particulas masivas débilmente interactuantes.
En este trabajo nos concentraremos tinicamente en los WIMPs.

Se cree que los WIMPs se desacoplaron en el Universo temprano en equilibrio térmico.
La teorias supersimétricas predicen que cada particula tiene una companera que obedece la

No bariénica Baridnica
Axiones (1077 eV) Jupiteres (< 0.001Mp)
Neutrinos (< 1eV) Enanas marrones (< 0.08M¢)

WIMPs (1 ~103GeV) Enanas blancas (1Mp)

Tabla 2.1: Posibles candidatos a materia oscura.



2. Materia oscura

estadistica opuesta. Sin embargo los fermiones observados no son companeros de los bosones
observados, por lo que la simetria se rompié. Se espera que tengan masas mayores a 10 -100
GeV. El candidato a materia oscura mas aceptado actualmente es el neutralino liviano [31]
formado por una combinacién de particulas supersimétricas que seria estable entre el bino B,
el wino W) y los dos estados de Higgsino HY y HS' [32]:

X = alé + CLQW(g) + agﬁf + CL4I~{20, (2.1)

donde a1, a9, az y a4 son constantes.

2.1. ;Qué sabemos actualmente de la materia oscura?

En este trabajo nos concentraremos tinicamente en los candidatos de materia oscura fria.
Se considera que tanto en el pasado como en el presente este tipo de particulas son no rela-
tivistas. Ademads, interactian muy débilmente con la materia ordinaria y son eléctricamente
neutros.

La materia oscura que esté en el halo galdctico se supone compuesta en parte por WIMPs.
Si estas particulas son tenidas en cuenta para las curvas de rotacién galactica, la densidad
local del halo deberia ser p ~ 0.3 GeV cm ™3 .

La masa esperada para los WIMPs, en la mayoria de los modelos supersimétricos varia en-
tre 10 GeV y unos pocos TeV, con una distribuciéon de velocidades de tipo Maxwell-Boltzman
con una dispersion del orden de 220 km/s [31].

Como los WIMPs pueden interactuar con la materia y ser dispersados por niicleos, se
espera detectar algin tipo de acoplamiento (modulacién) experimentalmente. La modulacién
podria ser detectada experimentalmente en el halo galactico. Como consecuencia de la re-
volucién anual de la Tierra alrededor del Sol (que a su vez se mueve con respecto al “Local
Standard of Rest”” hacia la estrella Vega), nuestro planeta deberia ser atravesado por un flujo
de particulas de materia oscura que varia anualmente (ver figura 2.1). Cerca del 2 de Junio,
donde la velocidad orbital de la Tierra se suma a la velocidad del Sistema Solar respecto de
la galaxia, el flujo deberia ser maximo y cerca del 2 de Diciembre, donde estas velocidades se
restan, deberia ser minimo. Si se observara una modulacién anual en el flujo de estas parti-
culas sobre la Tierra, se podrian obtener propiedades de la materia oscura fria [34].

2.2. Deteccion de WIMPS

Determinar la naturaleza de la materia oscura es uno de los problemas més importantes
de la cosmologia actual. Como consecuencia, desde hace tiempo, estd siendo estudiada por
diversos experimentos.

! El wino es el compaiiero supersimétrico del bosén W (particula mediadora de la carga débil, con cargas
positiva y negativa). El higgsino es el compaiiero supersimétrico del bosén de Higgs. El Bino es el compaifiero
supersimétrico de la hipercarga débil Y (magnitud fisica asociada a la interaccién débil).

2Es el marco de referencia que se mueve alrededor del centro galactico con velocidad igual a la velocidad
media de las estrellas en las cercanias del Sol [33].
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2.2. Deteccién de WIMPS

Experimento Elemento Energias [keVee]

DAMA Nal 2-20
CRESST I1 CaWOy 0.6-20
CDMS Si 5-55

Ge 10-100
CoGeNT Ge 0.23-4.1
Xenonl0 Xe 6.1-36.5

Tabla 2.2: Experimentos de deteccién directa de materia oscura.

Actualmente existen dos tipos de experimentos de deteccién, los de deteccion directa, que
buscan medir la energia depositada (del orden del keV) en un detector de bajo umbral, cuan-
do un WIMP es dispersado por un nucleo del mismo [35, 36] y los de deteccion indirecta,
que buscan neutrinos energéticos del nicleo del Sol y la Tierra que son producidos en la
aniquilacién de WIMPs, que podrian ser detectados en los telescopios de neutrinos [37, 38].
Se espera que estos WIMPs sean muy energéticos, por lo que no podrian ser confundidos con
los neutrinos solares.

En este trabajo nos concentraremos tinicamente en los experimentos de detecciéon directa
que son estudiados por diversos grupos de investigaciéon: DAMA[18, 19], CRESST[20], Co-
GeNT [21, 22], CDMS]23, 24], XENONI25], entre otros.

En el laboratorio LNGS (ubicado en Italia a 1400 metros de profundidad) se encuentran
los experimentos DAMA, CRESST y XENON. El detector utilizado por la colaboracién DA-
MA esta compuesto de 25 centelladores de ioduro de sodio cada uno de 9.7 kg. Por otro lado
el detector utilizado por CRESST consiste en 33 centelladores de scheelita (mineral formado
por tungsteno y calcio) de 300gr cada uno. La colaboracién XENON utiliza Xenon liquido a
—95° C.

En el laboratorio SUL (Soudan Underground Laboratory, ubicado en una mina en Mines-
sota, Estados Unidos a 713 metros de profundidad), se encuentran los experimentos CoGeNT
y CDMS. El detector utilizado por el experimento CoGeNT posee un tnico cristal de Ger-
manio de 440 gr. La colaboracién CDMS utiliza cristales de germanio y silicio.

Los experimentos de deteccién directa, tienen como objetivo medir la energia que es cedida
por los WIMPs cuando interactiian con un ntcleo en el detector, haciendo que el nticleo retro-
ceda. Esta energia es transformada en forma de ionizacién, calor o luz que luego es detectada.
Una de las desventajas de estas mediciones radica en que la seccién eficaz de la interaccion es
muy pequena. Sin embargo, si toda la materia oscura esta compuesta de WIMPs, el Universo
deberia estar lleno de éstas, distribuidas uniformemente.

Tanto la energia entregada, como la velocidad de las reacciones son extremadamente pe-
quenas lo que dificulta mucho los experimentos. Es por ello que se requieren detectores que
puedan discriminar de forma precisa las fuentes de fondo, como por ejemplo a los rayos cés-
micos de energias entre keV y MeV cuya tasa es mayor a 100 eventos por dia por unidad de
masa del detector. Por este motivo los detectores son instalados bajo tierra donde el ruido es
disminuido.



2. Materia oscura

La dispersién de particulas se puede clasificar por dos caracteristicas: el tipo de dispersiéon
(elastica o ineldstica) y si depende o no del spin de las mismas.

Dispersion elastica e inelastica: la dispersion elastica de un WIMP por un ntcleo es
simplemente la interaccion considerando al niicleo como un todo, causando que éste retroceda.
La dispersion ineldstica no produce un retroceso del niicleo, el WIMP interactia con los
protones y neutrones del ntcleo excitandolos.

Dispersion dependiente e independiente del spin: si el acoplamiento es del tipo
vector-axial, dependiente del spin, la seccién eficaz es proporcional a J(J + 1), donde J
es el momento angular total del nticleo, por lo que no tiene sentido usar nicleos muy pesa-
dos. Por otro lado si el acoplamiento es del tipo escalar, independiente del spin, la seccién
eficaz aumenta considerablemente con la masa del nicleo y domina por sobre la dispersién
dependiente del spin.

2.3. ;Qué informaciéon obtenemos del detector?

Los detectores de centelleo, como el utilizado por la colaboracion DAMA, se basan en la
emisién de energia de los ntcleos del material, después de haber sido excitados por el paso
de las particulas [39].

Cuando se produce el choque eldstico entre el WIMP de masa m, y el nicleo de masa
M, se deposita una energia Ey, = (u?v?/M)(1 — cos(#)), donde p es la masa reducida, v es
la velocidad del WIMP relativa al nicleo y @ es el angulo de dispersién.

Los experimentos miden la cantidad de eventos por dia y por unidad de masa del detector.
Como funcién de la energia depositada la medicién es proporcional a ”U<;> donde n = rﬁ .
es la densidad de WIMPs incidentes, o es la seccién eficaz, < v > es el valor medio de Ia
velocidad del WIMP relativo al nicleo y mpy es la masa del nicleo. La seccién eficaz esta

relacionada con la probabilidad de interacciéon de una particula con un ntcleo blanco.

Estrictamente la tasa de retroceso diferencial por un unidad de masa (rate de la reaccién)

puede ser escrita como

dR o(q)

dE = m ugﬂ){'?(Enrat)a (2'2)
nr X

donde ¢ = /2M E,,,; es el momento transferido al nicleo y n(Ey,,t) es la media de la inversa
de la velocidad, cantidad de la que se puede inferir, en principio, la distribucién de velocidades
de las particulas incidentes [10].

Como consecuencia del movimento de la Tierra alrededor del Sol la tasa de la reaccién
posee una modulacién anual, la cual se espera que cumpla con los siguientes requisitos [11, 12]

= ser acotada por una funcién coseno con un periodo de un ano;
= tener un pico alrededor del 2 de Junio;
= ser encontrada en un rango definido de bajas energias;

= no tener multiples interacciones con el detector;

10



2.3. ;Qué informacién obtenemos del detector?

s la amplitud de la modulacién debe ser del orden del 7 %.

La colaboracion DAMA, luego de 13 afios ininterrumpidos de mediciones, afirma haber
observado una modulaciéon anual en el rango de energia entre 2 — 6 keV con un periodo de
0.998 + 0.002 afios y una fase de 144 + 7 dias. Esta modulacién estd presente sélo en eventos
puntuales y su amplitud es de 0.0112 £ 0.0012 cpd/kg/keV [13]. El experimento CoGeNT
también ha detectado una modulaciéon anual, pero ésta modulacion esta presente para una
energia mayor que la esperada. Sin embargo podria ser explicado considerando subestructuras
en el halo [44].

A partir de los ultimos resultados pubicados por DAMA /LIBRA[45], donde confirman
una senal compatible con lo esperado para particulas de materia oscura, se ha generado una
controversia respecto a la validez de los datos. Las colaboraciones CDMS [416] y XENON [47]
no han obtenido resultados positivos para la modulacién y alegan que las mediciones obteni-

das por DAMA se corresponden con impurezas propias del detector y no a una modulacién
anual de los WIMPs.

Es importante poder comparar los resultados obtenidos por las distintas colaboraciones,
esto nos permite establecer si las senales detectadas por los diversos experimentos son com-
patibles entre si, y a su vez con los limites fijados por los experimentos con resultados nulos.
En particular esta comparacién debe realizarse bajo la suposicién de la misma distribucién
de velocidades para la materia oscura.
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2. Materia oscura

Junio Tierra

a1

WIMPs

Diciembre

L

v=234 km/s

Figura 2.1: Esquema de las velocidades de los WIMPs y de la Tierra en su 6rbita. Basado en
el esquema de [34].
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Capitulo 3

Tasa de Reacciones nucleares

Los experimentos de deteccién directa observan el retroceso de los ntcleos del detector
de masa M al interactuar con las particulas de materia oscura de masa m,. En este trabajo
estudiaremos las colisiones elasticas e independientes del spin. La tasa de retroceso por unidad
de masa del detector se define como [34]

do

i _ QPX/d%vf(a,t)dqz(q?,v), (3.1)

dE,, My

en unidades de cpd kg~ 'keV !, donde cpd son cuentas por dia, py es la densidad de masa
local de la materia oscura, f(v,t) es la distribucién de velocidades de los WIMPs y v es la
velocidad del WIMP relativa al niicleo. En la ecuacién anterior Fy,; es la energia de retroceso
que se puede calcular como

(1202
M
donde 6 es el angulo de dispersién en el sistema centro de masa y u es la masa reducida
del sistema WIMP-ntcleo. Esta energia estd directamente relacionada con el momento de
intercambio ¢ mediante

Eonr (1 —cosb), (3.2)

q2 = 2M Ey;. (33)
La seccién eficaz diferencial se describe como [34]

do
diqg (QQ, U)

O-O 2
= 4MT,UQUP((I” ; (3.4)
donde oy es la seccion eficaz cuando no hay momento transferido y F(q) es el factor de forma
nuclear.

3.1. Distribucion de velocidades

El halo de materia oscura se considera uniformemente distribuido, por lo tanto trabaja-
remos con el modelo mas simple que es el modelo estdndar de halo' (SHM por sus siglas
en ingles)[42]. La distribucién de velocidades que consideraremos es la de Maxwell-Boltzman
que en general puede escribirse como [34, 31]

1 . . . . s . P
Este modelo considera al halo como una esfera isoterma, no rotante, con una distribucién isotrépica de
velocidades de tipo Maxwell-Boltzman.
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3. Tasa de Reacciones nucleares

1 _
@) = W@‘<v>2/v3, para |7] < vesc ,
ECh)
esc 2 Vese —(Uesc
N = enf[iee] - T O (3:5)

g \/7?1)06 ’

N g2 .
donde N es el factor de normalizacion y erf(x) = % [0 e *"dx, es la funcién error. Como
queremos trabajar en el sistema galdctico debemos considerar la siguiente distibucion

1

e~ (+Tan)?/0F (3.6)
N(mvd)?

J (T, Bap) =

donde ¥ es la velocidad del WIMP respecto de la Tierra, 4,1, es la velocidad del laboratorio
respecto de la galaxia y vg es la velocidad circular del Sol alrededor del centro galdctico que
se considera constante con un valor de 220 km/s [31]. La integral de la ecuacién (3.1) puede
escribirse, al utilizar la expresion (4.1) como

/vf( 7d3@_/ vf (5 04'5 Ug' &, (3.7)

Consideramos que F'(q) no depende de la velocidad y llamamos 7 a la inversa de la
velocidad media definida como >
:/f(“’ ) . (3.8)
v

Reemplazando la expresion de la distribucién de Maxwell-Boltzman dada por (3.6)

1 / e~ (T+01ap)? /05 By
N (mvp2)3/2

1 g€ v
= Q,
N (mvg?)3/2 /U v dvd

[

1 Vesc (2 2 2 _ 2
1 Vesc 2 2 2 G 2
I ~( o)/ g / ~20v1an €08 0/v2 1) 9O 3.9
ve 7T € Sin V. .
N(?TU()Q)?’/Q /vmin 0 ( )

Vesc €s la velocidad de escape de los WIMPs, con un valor de 544 km/s [48], mientras que vmin
es la velocidad minima que deben tener los WIMPs para provocar un retroceso del niicleo de
energia Ey, y se calcula como [19]

Ene(my + M)?'
min — - . 3.10
Y \/ 2Mm3 (3.10)
La parte angular, haciendo el cambio de variables u = cos#, resultara
1 2 o 2 _ ) a 2
/ o2/ gy T e ; el (3.11)
1 200151 /0§

La integral de (3.9) se escribe

esc 2 a 2 _ ) a 2
o= 1232/U Ue_(”2+”1ab2)/”(21 2T e2vuan/vo — ¢ :Ul b/v5 ”
N(7002)3/2 Jopyin 2001ap/ Vg
N N\Fl [/ e gy / e<v+vlab>2/v3dv]- (3.12)
T V0Vlab LJvmin Vmin
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3.2. Célculo de velocidades en el sistema galactico

como esta distribucién es distinta de cero para velocidades menores que la velocidad de escape,
los limites de la integral cambiaran de la siguiente forma

77 _ ]\]\/_:‘[ |:/’Uesc+vlab e_(v_vlab)z/vgdv B /Uesc—Ulab 6—(U+Ulab)2/v(2)dv . (313)
T UoVlab LJv

Para la solucion general se deben considerar los siguiente tres casos

min Umin

1 a +Vmin min —Vla
2N v, {erf {Ul bvov } —erf [%H Umin < Vesc — Vlab
— — 1 esc min —
TN N {erf {vTO} —erf {%H Vesc — Vlab < Umin < Vesc T Vlab (3.14)
0 Umin > Vesc + Vlab

3.2. Calculo de velocidades en el sistema galactico

En la seccion anterior vimos que para obtener una expresion para la tasa de decaimiento
necesitamos la velocidad del laboratorio. Para esto se debe tener en cuenta que el laboratorio
estd ubicado en cierto lugar de la Tierra, por lo que la velocidad que tendréd sera la suma
de las velocidades del llamado Local Standard of Rest (LSR) por su denominacién en inglés,
debido a la rotacién de la galaxia, de rotacién del Sistema Solar (o del Sol) respecto al LSR,
de la revolucién de la Tierra alrededor del Sol y de la rotacién de la Tierra sobre su eje [50].
Para poder calcular esta velocidad trabajaremos con el sistema galdctico, el cual estd centra-
do en el Sol, posee el eje 5? apuntando al centro galdctico, el eje 53G al polo norte galdctico
y el eje €5 en terna directa (ver figura 3.1).

Resumiendo
Ty = 5 +Va(t, 1),
78 = ¥+ Uisr,
Up(t,t") = Trev(t) + Trot(t'), (3.15)

donde 17g es la velocidad del Sol respecto al sistema galdctico, Ug(t) es la velocidad de la
Tierra respecto del Sol, t es el tiempo medido en dias sidéreos y t’ es el tiempo medido en
horas sidéreas.

La velocidad del Local Standard of Rest (LSR) debido a la rotacién de la galaxia es
constante y vale, en médulo |vpsr| = 220 £+ 50km/s [50]. La direccién de esta velocidad se
corresponde con £5. La velocidad peculiar del Sol respecto del LSR es ¢S = (9,12,7) km/s
[50] en el sistema galdctico.

La velocidad de revolucion de la Tierra, al despreciar la excentricidad de la 6rbita, puede
ser escrita como

Trov(t) = 02 [P sin(w(t — toq)) — 5P cos(w(t — teq))]- (3.16)

D

& es la velocidad orbital media, que la consideramos v&, = 29.8

En la expresién anterior v rev

km /s[50].

eclip _eclip _ecli . Y ecli
Los versores €777 57 P 5P| corresponden a los versores del sistema ecliptical donde 7P

apunta al equinoccio vernal, sgdlp al polo norte y z—:gdlp se define por terna directa (ver figura
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3. Tasa de Reacciones nucleares

PNC=€3ECU
PNe=g,8cP t

Ecliptica

Ecuador

€1eclip=€1ecu=Y
Figura 3.1: Esfera celeste con coordenadas ecuatoriales y eclipticales.

3.1).

En el argumento de las funciones trigonométricas definimos w como la frecuencia de re-
volucién de la Tierra (cuyo periodo es de un afio sidéreo) w = 27 /T con T= 1 afio, teq €s
el tiempo sidéreo correspondiente al equinoccio de marzo, (que corresponde al dia sidéreo
80.22). Todos los valores estan referidos a J2000.0 2.

Para escribir la velocidad de revolucién de la Tierra en el sistema galactico, escribimos a
los versores como (ver apéndice A)[50].

el = (-0.055,0.494, —0.867),
e = (-0.993,-0.112, —2.58 x 10~%),
5P — (-0.097,0.862,0.497). (3.17)

En la figura 3.2 se observa la contribucién de cada componente de la velocidad de revo-
lucién en funcién del tiempo en el sistema galactico.

La velocidad de rotacién de la Tierra se escribe como

Trot (1) = vZ, [€5" sin(wrot (T + o)) — €5 cos(wrot (T + t0))]. (3.18)

rot

2 J2000.0 es un sistema de referencia caracterizado por la posicién del ecuador y equinoccio medio celestes
al 1 de Enero del afio 2000.
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3.2. Célculo de velocidades en el sistema galactico

¥ [km/s]

Urev * €

§ [km/s]

Urey * €

30 a i i i i i ;

0 50 100 150 200 250 300 350
t [dias sidéreos]

Figura 3.2: Componentes de la velocidad de revolucion.
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3. Tasa de Reacciones nucleares

La velocidad de rotacién vf?)t dependera de la posicién del laboratorio, ya que se pue-
de escribir como v%t = Vicucos(¢p), donde Ve, es la velocidad de rotacién del ecuador
(0.4655km/s)[50] y ¢o es la latitud del laboratorio. La frecuencia de rotacién es la corres-
pondiente a la rotacién diurna wyo = 27/(1 dia sidéreo), ¢y es el tiempo correspondiente a
la longitud A\p del laboratorio y t' es el tiempo medido en dias sidéreos. Los versores £,

ecu ecu ecu

g5, 5™ corresponden al sistema ecuatorial, e{°" apunta al equinoccio vernal, €5 al polo
ecu

norte celeste y €5 se define de forma tal de obtener una terna directa (ver figura 3.3). En el
sistema galdctico se escriben (apéndice A) [50]

€U = (—0.055,0.494, —0.867),
5n (—0.873,—0.446, —0.198),
€S = (—0.485,0.746,0.456). (3.19)

PNC=€3GCU
PNG=¢° I

Plano Galactico

Ecuador

Elecu

E]_G=CG

Figura 3.3: Esfera celeste con coordenadas ecuatoriales y galacticas.

En la figura 3.4 se pueden observar las contribuciones de cada componente a la velocidad
de rotacién para los laboratorios ANDES y LNGS respectivamente en funcién del tiempo en
el sistema galactico (en la tabla 3.1 se encuentran las coordenadas de los mismos).

Una vez obtenidas las expresiones para la tyey(t) y la 0ot ('), podemos escribir

Ulab = VlabUlabs (3.20)

donde v}, se calcula como U = ‘%az‘.
a

Al tener en cuenta las magnitudes de las velocidades podemos considerar a Oy,p, ~ 68, con

o = (0.038,0.998, 0.030).

»G
Vo |

SHH
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3.2. Célculo de velocidades en el sistema galactico

0.4 T
03
— 0.2
E H H H H
Qﬂr 0 F / : :
B0 b S\
15)
-0.2
-0.3 F

-5 [km/s]

=
Urot,

0.4

2
~ : : : :
=,
O

o4 | | | |
0 5 10 15 20

t[horas sidéreas]

Figura 3.4: Componentes de la velocidad de rotacién para los laboratorios LNGS y ANDES.
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3. Tasa de Reacciones nucleares

El médulo de la velocidad del laboratorio resulta

-G /
|Uap] = 171§b : 171Ca;b

~G = ~G = /

V2 - U t V2 - Upot (T

= l‘ﬁgp(l—i—2 © Grev() 22 rgOt( )
‘U®| |U@’

1=

77rev : 77r0t ﬁrev ﬁrot ?
o Fer() - Tanlt) | [eerl? | |2)]
stk G2 1T

12

i (1 4T Tnlt) | T (1)
©
] B

17rev(t) : 6rot(t,) 1|771rev|2 1|'D’r0t|2
Gtk 2 [5G* 2 |[9gf
~ TG+ 08 - Trev(t) + 08 - Toot (), (3.21)

donde hemos despreciado el cuarto y sexto término por ser pequefios y denominamos |17g | =

e 2
!178\ +1 [rev ] . Podemos escribir

2 |55
0 T(t) = 0 (2 Sin(w0(t — teq)) — 5 cos((t — toq)])
= 02 A [sin(Bm) sin(w(t — teq)) + €08(fm) cos(w(t — teq))]
V& A cos(w(t — tg)), (3.22)

donde ty = teq + %“ y Am = 0.488 v By = 1.260 rad.

El término con v, resulta:

68 Teor() = 05 - (0Bl sin(weon (1 + 10)) — 5™ cos(uwnar (1 + £0)])
= v Aq [sin(Bq) sin(wret (' + to)) + cos(Ba) cos(wrot (t' + t0))]
= Uy Ag cos(wrot (' — ta)), (3.23)

donde tq = L —tgy Aqg = 0.6712 y B4 = 3.9070 rad.

Finalmente el médulo de la velocidad del laboratorio medida en coordenadas galacticas,
serd la suma de la parte independiente del tiempo y las contribuciones dadas por la revolucién
y la rotacion de la Tierra

|z7'gb| ~ |z:1'g| + vgivAm cos(w(t — tg)) + vE, Aq cos(wyot (' — tq)), (3.24)

rot

Consideramos dos laboratorios diferentes, el Laboratori Nazionali del Gran Sasso (Ubicado
en Italia a una profundidad de 1400 metros) y el laboratorio Agua Negra Deep Experimental
Site (ANDES, proyectado para ser construido en Agua Negra, San Juan, Argentina a una
profundidad de 1750 metros) [51]. Las coordenadas de cada laboratorio se muestran en la
tabla 3.1.

En la figura 3.5 graficamos 178 - Urey €n funcién del tiempo para ambos laboratorios. Se
puede observar que este término de velocidad no depende de la posicion del laboratorio.
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3.2. Célculo de velocidades en el sistema galactico

[km/s]

* Urev

G
©

—

15
10
5
)
~
g
=,
> 0
5
15
TUQQ
-5
-10 b
50 100 150 200 250 300 350 o 0 50 100 150 200 250 300 350
t [dias sidereos] t [dias sidéreos]
(a) Laboratorio LNGS (b) Laboratorio ANDES

Figura 3.5: Velocidad de revolucién en la direcciéon de la velocidad del Sol.

Laboratorio 0% Ao
LNGS 42°27 N 13°34' E
ANDES 30°15" S 69°53' O

Tabla 3.1: Ubicacién de los laboratorios.
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0.3 LNGS ——
ANDES
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Figura 3.6: Velocidad de rotacién en la direccion de la velocidad del Sol.



3.2. Célculo de velocidades en el sistema galactico

245 ‘/

245 /

240 240
— 235 — 235
g g
=, =,

e}
(o] UE
'S 230 TP

\ | \
/ v / \/

220
215 215
0 50 100 150 200 250 300 350 0 50 100 150 200 250 300 350
t [dias sidéreos] t [dias sidéreos]
(b) ANDES

(a) LNGS
Figura 3.7: Velocidad del laboratorio.

En la figura 3.6 mostramos 0g - Urot en funciéon del tiempo para ambos laboratorios. Se
observa que esta velocidad depende de la posicién del mismo, tanto el médulo como la fase
inicial (relacionada con la latitud y longitud del laboratorio respectivamente).

En la figura 3.7 podemos observar la velocidad total para cada uno de los laboratorios.
En la figura 3.8 ampliamos dos regiones, los primeros 15 dias y 25 dias alrededor del maximo

de velocidad.
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224
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Figura 3.8: Velocidad del laboratorio LNGS y ANDES. La linea azul representa la velocidad
del laboratorio sin tener en cuenta la rotacion diurna.

24



3.3. Inversa de la velocidad media

3.3. Inversa de la velocidad media

Habiendo obtenido expresiones para la velocidad de los laboratorios en el sistema galacti-
co, podemos estudiar el comportamiento de la inversa de la velocidad media (1) como funcién
del tiempo y de la velocidad minima. Su expresién fue deducida en la ecuacién (3.12) para
la distribucién de velocidad considerada.

En la figura 3.9, se muestra cémo cambia la inversa de la velocidad media como funcién de
la velocidad minima, definida en la ecuacién (3.10). La estudiamos para el 2 de Junio y 2 de
Diciembre donde la velocidad del laboratorio posee un maximo y un minimo respectivamente,
en el grafico se ve reflejado un pequenio cambio de n a lo largo del afio. Observamos por otro
lado que decae a medida que la velocidad minima se acerca a la velocidad de escape de la

galaxia.

3.5 35 :
N\ NS

25 2.5

nx103[s/km]
N

nx103[s/km]
N

1.5 : \ 15 ; \
| \ 1 \
\ N\
0.5 N 0.5 N\
N N

0 0
0 100 200 300 400 500 0 100 200 300 400 500
Vinin [km/s] Vinin [km/s]
(a) LNGS (b) ANDES

Figura 3.9: Inversa de la velocidad en funcién de la velocidad minima, considerando una
distribucién de velocidades de Maxwell-Boltzman. Linea sélida: 2 de Junio, linea punteada:

2 de Diciembre.
En la figura 3.10 se muestra 1 como funcién del tiempo para los dos laboratorios juntos,

a su vez se ha realizado un zoom de la misma donde se resalta su modulaciéon diurna y el
desafaje que existe entre ambos.
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3.01 . 2.9224

3 'f\‘ 2.9222 e ﬁ
/ 2.922 bbb A h A \

2.99 \ / 2.9218y\ \
N el 1]

2.9214

nx10°[s/km]
N N
(o] (o]
(o] ~
—/’
e ——
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2.9212

' / 2.921 l \
2.93 v) 2.9206 v [
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t [dias sidéreos] t [dias sidéreos]

Figura 3.10: Inversa de la velocidad en funcién del tiempo. Para el laboratorio LNGS y
ANDES, considerando una distribuciéon de velocidades de Maxwell-Boltzman. En la figura
de la izquierda representamos en color negro ambos laboratorios ya que la diferencia entre
ambos no es apreciable, mientras que en la figura de la derecha mostramos un zoom, donde
observamos el corrimiento que existe entre los laboratorios.

Para obtener la tasa de reaccién se necesita la seccién eficaz de dispersion de los WIMPs
con los niicleos, en el capitulo siguiente nos avocamos al calculo correspondiente.

26



Capitulo 4

Factores de forma nuclear

Como vimos en el capitulo anterior para poder obtener la tasa de reacciones nucleares
debemos calcular la seccion eficaz diferencial, que depende del cuadrado del médulo del factor
de forma nuclear y se escribe como

dU 2 UO 2

Tf(q v) = W’F(M - (4.1)

Recordemos que g es la seccién eficaz a momento transferido nulo. Esta seccion eficaz se
escribe, para dispersiones independientes del spin como:

4
ot = W7 by + (A= 2, (4.2)

donde Z es el nimero de protones y A-Z el nimero de neutrones del nicleo, f, y f, son los
factores de acoplamiento a los protones y neutrones respectivamente. Por lo general se consi-
dera que f, ~ £, y a su ve e o251 ~ PS5 Esto implica que no se considera la dependencia
ra que f, > f,, y a suvez que o™ ~ o5 1 implica qu ider ) i
en isospin de los factores de acoplamiento. Esta aproximaciéon puede no ser adecuada para

nucleos pesados y/o con gran exceso de neutrones.

El factor de forma nuclear es la transformada de Fourier de la densidad nuclear, contiene
informacién acerca de la interacciéon del niicleo con una onda electromagnética, debe cumplir
que su limite cuando el impulso se hace muy chico tiende a uno y por otro lado cuando el
impulso se hace muy grande decae a cero rapidamente.

Fl) = o [0 dr

1 ; s
= /TQp(r)eW <08 sin Gdrdfde

4T [ 7r
= — —p(r) sin(gr)dr, 4.3
1/, qp( ) sin(gr) (4.3)

donde hemos supuesto que el nicleo es esféricamente simétrico y A corresponde al niimero
masico. En este trabajo consideraremos dos factores de forma nuclear para el caso de disper-
siones independientes del spin. Propondremos dos densidades nucleares, una del tipo escalén
y otra del tipo Woods-Saxon. También mostraremos el factor de forma de Helm, obtenido en
la Ref. [52].

4.1. Densidad del tipo escalén

Consideramos una densidad del tipo escalén (ver figura 4.1).

p(r) = po©(r — Ry), (4.4)
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4. Factores de forma nuclear

donde pg es la densidad nuclear y Ry es el radio nuclear. Para un detector de Nal (LNGS)
los valores son pg = % y Ry = 1.12A'/3. Esta densidad es una primera aproximacion a la
0

densidad nuclear.

0OB—T—T7T7 71 T T

o o
o © N
& N )
T T T
1

p [Nuclec')n/fm3]

o

o

®
T

Figura 4.1: Densidad del tipo escalén.

Partiremos de la expresién para el factor de forma en coordenadas esféricas

Frnonlt) = po [ rsin(ar)a
5 = — rsin(qr)dr
escalén\d quO 0 q
4 .
= Eﬂo[Sln(qRo) — qRg cos(qRo)], (4.5)
la cual se puede expresar como una funcién de Bessel esférica
47 J1(qR
Fescalén(Q) = ZPORg (1(](R00)> . (4.6)

Al considerar el limite de ¢ a cero, la funciéon de Bessel tiende a %, por lo que F(q) tiende
a uno.

En la figura 4.2 graficamos el factor de forma. Se puede observar que cambia con el
momento.
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Figura 4.2: Factor de forma correspondiente a la densidad de tipo escaldn.

Usando la ecuacion (4.1) la seccién eficaz diferencial quedaréd de la forma

do
dg?

g0

2 _
(q 7U) - 4H2U2

4 ?
(Aquo [sin(qRo) — qRo cos(ng)]> . (4.7)

4.2. Densidad del tipo Woods-Saxon

Ahora consideramos una densidad del tipo Woods-Saxon

Po
p(r) = ———zg (4.8)

l14+e =

donde, a ~ 0.65 fm , Ry = 1.1245 fm y po = 0.17 nucleén/fm3.
En la figura 4.3 graficamos la densidad, se puede ver que va a cero mas suavemente que
en el caso anterior.

El factor de forma se calcula como

a7 > ,sin(gr 1
Fws(q) = ZPO/ r? (ar) ey dr- (4.9)
0 g4
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Figura 4.3: Densidad del tipo Woods-Saxon.

Para resolver esta integral haremos un desarrollo en serie de Taylor del sin(gr), lo que
dejard una integral de Fermi por resolver

2k—2 2k

471'/)0 k1 4 © r
Fws(q) = —— > (=)™ / ——dr. (4.10)
A = @k —DJo ol

Nos concentramos unicamente en la integral, que denominaremos I. Al proponer el cambio
de variables z = %, podemos desarrollar el binomio de Newton de 72 = (za + Ro)%,

obteniendo

2k 2k—j

2]{? 2%k—j pj oz J

I:]E:O(j)a JROa[RO 1_|_€de' (4.11)

a

Trabajando nuevamente sélo con la integral que llamaremos B

00 Z2kfj
B— / dz. (4.12)
—Ro 1 4 e*
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4.2. Densidad del tipo Woods-Saxon

Separaremos en dos integrales By y Bs. Definiendo

1_/ 1+€Z Z,

2k —J
By — /io S (4.13)

Haciendo un desarrollo en serie del denominador de la integral By,

H% =Y, (—=1)"*"le="*  obtenemos
0o . A
By =Y (-1t / 222y, (4.14)
n=1 0

Realizando el cambio de variables w = nz, la integral B; resulta una serie de funciones
gamma
(<1 |
n=1
Para trabajar con la integral Bs realizamos la expansién en serie del denominador, con
cuidado separando el primer término de la sumatoria

Ro Rg

By = /0 (— 1) Iyidy + 37 (—1)n /0 (y) e dy. (4.16)
n=1

El primer término resulta la integral de un polinomio, mientras que el segundo término
da como resultado una funcién gamma incompleta.
(Hopoit &= (1

By =(—1) & .
2 ( ) Qk _] + 1 — n2k—]+1
n=1

R
D2k —j+1)—D(2k —j + 1, %) . (417)

Sumando las ecuaciones (4.15) y (4.17) obtendremos una expresiéon para la integral que
denominamos B

[e'e) (_1>n+1 ) (@)Qk_]’_;’_l
B = 2 12k —i+1 1)y e’

;nzkﬂﬂ ( j+1)+ (=1 ST

- (_1)nij . nRg

ZW F2k—j+1)-T@2k—-j+1, a)} (4.18)

n=1

Luego el factor de forma lo encontramos reemplazando la ecuacién (4.18) en la ecuacién
(4.11) y ésta tltima en la ecuacion (4.10)

4mpo 07 N (2K gy
Fws(q) = TZ(—U mz i)l TRy
7=0
)n+1 ) (@)%—j-&-l
i\a

X {Zan ) 2k—]+1)+( 1)m

" 3

T2k —j+1)—T(2k —j+1, ”GRO)} } (4.19)

En la figura 4.4 mostramos el factor de forma calculado.
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Figura 4.4: Factor de forma correspondiente a una densidad del tipo Woods-Saxon.

4.3. Factor de forma de Helm

Otro factor de forma que utilizaremos sera el factor de forma de Helm [52], un factor
experimental cuya expresion es

2 /o8I0 (gry) — qry cos (qrn)
(qrn)? ’

donde los parametros fueron fijados por Lewin [53] s ~ 0.9 fm, r2 = ¢? + %7r2a2 — 552 es un

Fu(q) =3¢ 9% (4.20)

radio nuclear efectivo, a ~ 0.52 fm y ¢ ~ 1.23A4'/3 — 0.6 fm (ver figura 4.5)
En la figura 4.6 mostramos todos los factores de forma calculados en este trabajo. Se
puede observar que son similares entre si.
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4.3. Factor de forma de Helm
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Figura 4.5: Factor de forma de Helm.
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Figura 4.6: En color celeste mostramos el factor de forma correspondiente a la densidad de
tipo Woods-Saxon, en color violeta el correspondiente a la densidad de tipo escalén y en
naranja el factor de forma de Helm.
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Capitulo 5

Resultados

A lo largo de este trabajo hemos calculado los elementos necesarios para poder estimar
la tasa de dispersion de los WIMPs al interactuar con un nticleo del detector. Fijamos el
valor de la seccién eficaz a@gl = 107" fm? y ademés supusimos que el WIMP interacttia
con el niicleo de iodo (el detector estd hecho de Nal), por lo que A = 127, para mostrar las
diferentes dependencias de %Ijr con los pardmetros del modelo. Al final del capitulo también
consideraremos que el WIMP puede interactuar con el sodio (A=23).

La tasa diferencial de reacciones nucleares puede ser expresada como un producto de dos
factores, uno que contiene la fisica de las particulas (o) y otro que posee la informacién astro-
fisica (py7(Vmin,t)). Para el primero consideramos tres modelos de factores de forma nuclear,
el de Helm (experimental), y dos asociados a densidades del tipo escalén y Woods-Saxon.
Para el segundo factor hemos considerado la distribucién de Maxwell-Boltzman. Esto ha sido
calculado para dos latitudes diferentes, la del laboratorio LNGS y la del laboratorio ANDES.
La tasa diferencial puede ser escrita como

iR 1
dE,, 2my

(@) pxN(Vmin (Enr), £).- (5.1)

En la figura 5.1, podemos estudiar el espectro de la tasa de la reacciéon para el laboratorio
LNGS en funcién de la energia de retroceso. Este andlisis se realiz6 para el 2 de Junio y para
el 2 de Diciembre, donde la velocidad del laboratorio respecto al tiempo es maxima y minima,
respectivamente. Se puede observar que la mayoria de las interacciones entre los WIMPs y
los nicleos del detector se dan a bajas energias. Asi mismo existe una dependencia con la
masa del WIMP, ya que a menor masa, la tasa decae mucho més rapido a cero.

En la figura 5.2 (sector superior) mostramos cémo cambia ddTIzr en funcién del tiempo
para una energia fija de 2 keV considerando m, = 50 GeV y un factor de forma de tipo
Woods-Saxon. Notamos que se encuentra modulado por una funcién coseno, pero su maximo
ocurre en Diciembre y el minimo ocurre en Junio, al contrario de la velocidad del laboratorio.
Por otro lado en el zoom realizado alrededor del minimo se puede distinguir el corrimiento
que existe entre ambos laboratorios.

En la figura 5.2 (sector inferior), también presentamos el cambio de ﬁi como funcién
del tiempo para una energia de 35 keV. Se observa un cambio de fase con respecto al grafico
para E = 2 keV, en este caso los maximos y minimos coinciden con los maximos y minimos
de la velocidad del laboratorio. Este efecto ocurre para bajas energias de retroceso y se puede
relacionar con el cambio de signo que luego veremos en la modulacién anual. Analizando las
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Figura 5.1: % como funcién de la energia, considerando diferentes masas, para el laboratorio
nr

LNGS. Utilizando 3 factores de forma diferentes: Woods-Saxon (celeste), escalén (violeta)
y Helm (naranja). La linea sélida corresponde al 2 de Junio y la linea punteada al 2 de
Diciembre.
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amplitudes observamos que 77 dlsmlnuye al aumentar la energia.
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Figura 5.2: 7=~ como funcién del tiempo para m, = 50 GeV, fijando la energia de retroceso

en 2 keV (arrlba) y 35 keV (abajo), considerando una distribucién de velocidades de Maxwell-
Boltzman. Usando un factor de forma de tipo Woods-Saxon. Utilizamos el color negro para
representar ambos laboratorios, ya que su difencia no es apreciable.

Realizando el analisis anterior para m, = 10 GeV (figura 5.3) observamos que, para E = 2
keV, el maximo y minimo de dR son coincidentes con los de la velocidad del laboratorio.
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Figura 5.3: #}Er como funcién del tiempo para m, = 10 GeV, fijando la energia de retroceso
en 2 keV, considerando una distribucién de velocidades de Maxwell-Boltzman. Usando un
factor de forma de tipo Woods-Saxon. Utilizamos el color negro para representar ambos
laboratorios, ya que su difencia no es apreciable.
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5.1. Modulacién de la tasa de reacciones

5.1. Modulacion de la tasa de reacciones

Podemos escribir a la tasa de reacciones de la siguiente forma

dR

dB. B n(viap (o, ta)), (5.2)

con B = £x 90 F(q)|2.

my 2u?

Para evidenciar tanto la modulaciéon anual como la modulacién diurna, haremos un desa-
rrollo en serie de Taylor, ya que nos interesa estudiar la amplitud de la modulacién anual.

dR o~ = (t~ " )+ 677 avlab
dE,, = B b0, td Ovlap O cos(w(t — tg))

fcos(w(t — o)) — 1]

toita

" (97] 6Ulab
Oviap O cos(wyot (B — tq))

[cos(wrot (T — tq)) — 1]} (5.3)

tosta

Recordando la ecuacién (3.24)

|G| 2 [TS] + 02, Am cos(w(t — £o)) + vih; Aq cos(wror (' — ta)), (5.4)
obtenemos
dR 1 ~ on -
~ —dn(to,t v P A t—14)) — 1
- B{n< 0rta) + G| e Afeos(uo(t — 1)) ~ 1]
tosta
0| or® Agloos(wrn (1 — ta)) — 1]}. (5.5)
OVlap | -
0;5td
Finalmente podemos escribir
dR 1 _ ,
5 ~ B So + Sm(Fnr) cos(w(t — tg)) + Sa(Enr) cos(wrot (t' — tq)) ¢, (5.6)

donde el segundo término representa la modulacién anual y el tercero la modulacién diurna.
La amplitudes de la modulacién anual y diurna dependen de la derivada de n respecto de la
velocidad del laboratorio. Recordando la ecuacién (3.14):

1 |:erf |:'Ulab+vmini| _ erf [M:H Umin < Vesc — Vlab

2Nvjap Vo Vo
= QNilab {erf {USZC} —erf {Ummv:vlabﬂ Vesc — Vlab < Umin < Uesc T Vlab (5'7)
0 Umin > Vesc 1 Vlab

La derivada se escribe
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—-n % _('Umin_vl b)2/'UO2 _('Umin"‘vl( b)2/v02 . _
Vlab + N/Tvov1ab [e * t+e 2 Umin < Vesc — Vlab
In
= i/ 1 _(vmin_vlab)2/v02 — .
OVlab Vlab + N /T 00Vlab [6 Vesc — Vlab < Umin < Vesc + Vlab
0 Umin > Vesc + Vlab

(5.8)
Usualmente la amplitudes se promedian en rangos de energia obtenidos en el laboratorio

s L (e (BB 5.9
< Om >= 57— m nr nr- .
5= [, Sn(Ew) (5.9)

En la figura 5.4 podemos analizar como cambia la amplitud de la modulacién anual en
funcién de la energia. Observamos que esta amplitud es muy pequefia comparada con la tasa
estudiada en la figura 5.1. Por otro lado vemos que existe un cambio de signo en la mo-
dulacién para bajas energias (cuando la velocidad minima es baja). Este efecto ocurre para
una energia de retroceso especifica y al ser dependiente de la masa de los WIMPs, puede
utilizarse para restringir su masa [54]. En la figura 5.5 se muestra como es el comportamiento
para tres masas diferentes 10, 50 y 80 GeV, considerando tinicamente el factor de forma de
tipo Woods-Saxon, evidenciandose que a mayor masa el cambio de signo sucede a mayores
energias de retroceso.

En la figura 5.6, se observa el comportamiento de la amplitud de la modulacién diurna
en funcién de la energia. Al comparar la modulacién para los laboratorios queda evidenciada
la diferencia que existe entre ambos, siendo ésta consecuencia de la latitud en la que se en-
cuentran ubicados los mismos (ver tabla 3.1). La forma general de la modulacién diurna es
igual a la modulacién anual.
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Figura 5.4: Modulaciéon anual para el laboratorio LNGS. Utilizando 3 factores de forma
diferentes: Woods-Saxon (celeste), escalén (violeta) y Helm (naranja).
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Figura 5.5: Modulaciéon anual para el laboratorio LNGS, considerando un factor de forma de
Woods-Saxon. Los valores de las masas de los WIMP son 10 (verde), 50 (rojo) y 80 (azul)
GeV.
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Figura 5.6: Modulacién diurna, para el laboratorio LNGS (linea sélida) y ANDES (linea
punteada). Utilizando 3 factores de forma diferentes: Woods-Saxon (celeste), escalén (violeta)

y Helm (naranja).
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5.2. Ajuste de parametros

Vamos a determinar, a partir de los datos experimentales, los valores mas probables de
My y USJI. Para esto utilizaremos el test estadistico de x? que nos permite calcular la bondad
de los ajustes de datos a curvas tedricas.

Sea un conjunto de N mediciones independientes de cierta cantidad x; con errores o; y
sean F; (C) los valores tedricos, es decir los calculados mediante el c6digo, correspondientes

a estas cantidades y ¢ los pardmetros desconocidos, en nuestro caso, m, y agl , entonces el
valor de x? es:

2 (Z) = i(F(C)_x)Q (5.10)

donde el conjunto de pardmetros ¢ que minimiza x?, resulta ser el conjunto de valores més
probables de los parametros.

Para aplicar este método, realizamos grillas en los parametros que buscamos y al ejecutar
el codigo numeérico, obtenemos para cada m, y O'(S)I la amplitud de la modulacién anual para
el laboratorio LNGS. Con esta informacion y los datos experimentales obtenidos por el ex-
perimento DAMA detallados en la tabla 5.1, calculamos el valor de x? utilizando la férmula
dada anteriormente y buscamos su minimo.

Una vez calculado el valor de x?2,;,, obtenemos el conjunto de pardmetros (. Para encon-
trar los errores de los valores méas probables de (, buscamos el conjunto de pardametros que
tienen X2, + Ax?, con Ax? dependiendo del nivel de confianza considerado.

Para nuestro trabajo hemos considerado que el detector estd compuesto por Nal, en el
andlisis consideraremos que el retroceso lo sufre sélo el sodio (Na) o sélo el iodo (I). Para
realizar el ajuste de x? utilizaremos como datos experimentales los dados en la Ref. [10] (ver
tabla 5.1) y consideraremos m, y 081 como parametros desconocidos. En la figura 5.7 pode-
mos observar que la modulacién anual utilizando los datos experimentales tiene una forma

similar a la calculada tedricamente en la seccion anterior.

Para la comparacién de los datos experimentales y tedricos, consideramos que la energia
medida por el detector no se corresponde con el total de energia de retroceso, sino que se
encuentra relacionada mediante £ = QFEy;, donde Q es un factor de fragmentacién de la in-
tensidad que depende del detector considerado. En este caso consideramos los valores @) = 0.3
para el sodio y @ = 0.09 para el iodo [55].

En la tabla 5.2 mostramos los valores mas problables para m, y USI. Los valores para las
masas son consistentes con los obtenidos por Freese [34].

En las figuras 5.8 a 5.13 mostramos los niveles de confianza obtenidos mediante el test de

x?al, 2, 3 0. Se observa que en el caso del iodo existe correlacion entre los pardmetros del
modelo considerado.

En la figura 5.14 mostramos la comparacién entre la curva tedrica para la amplitud de la
modulacion anual, calculada para el 2 de Junio donde ocurre el méaximo de la velocidad del
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Figura 5.8: Contornos 1o (rojo), 20 (verde) y 30 (azul) y likelihood para of! y m,. Con-
siderando que el retroceso sélo lo sufre el sodio y utilizando un factor de forma de tipo

Woods-Saxon.

laboratorio, considerando un factor de forma Woods-Saxon y los datos experimentales del
laboratorio LNGS. Se han utilizando los valores mas probables de m,, y O'(S)I para el caso del
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Energia ~ Amplitud anual promedio
[keVee] [cpd/kg/keV]
20-25 0.0162 = 0.0048
25-3.0 0.0287 £ 0.0054
3.0-35 0.0250 = 0.0055
3.5-4.0 0.0140 % 0.0050
4.0—-45 0.0101 = 0.0045
4.5-5.0 0.0118 + 0.0041
5.0—-5.5 0.0039 = 0.0041
5.5—6.0 0.0030 = 0.0039
6.0 —6.5 0.0059 + 0.0038
6.5—-7.0 0.0011 = 0.0036
70-75 —0.0001 £ 0.0036
7.5—-8.0 0.0004 = 0.0036
8.0—-8.5 —0.0014 £ 0.0037
8.5—-9.0 0.0039 £+ 0.0037
9.0-9.5 —0.0034 £+ 0.0037
9.5 —-10.0 —0.0071 £ 0.0038
10.0 — 10.5 0.0086 + 0.0038
10.5 —11.0 —0.0018 £ 0.0039
11.0 - 11.5 —0.0021 4 0.0039
11.5 —12.0 —0.0010 £ 0.0040
12.0 — 12.5 0.0015 = 0.0040
12.5 - 13.0 0.0020 % 0.0040
13.0 —13.5 —0.0019 £ 0.0040
13.5 —14.0 0.0015 % 0.0040
14.0 — 14.5 —0.0022 £ 0.0040
14.5 - 15.0 —0.0008 £ 0.0040
15.0 —15.5 —0.0021 £+ 0.0039
15.5 - 16.0 —0.0022 £+ 0.0038
16.0 — 16.5 0.0053 £ 0.0037
16.5 — 17.0 0.0060 =+ 0.0037
17.0 -17.5 0.0007 £ 0.0037
17.5 —18.0 0.0041 = 0.0035
18.0 — 18.5 0.0011 £ 0.0035
18.5 —19.0 —0.0014 £+ 0.0035
19.0 = 19.5 0.0006 + 0.0034
19.5 —20.0 0.0056 + 0.0034

Tabla 5.1: Valores de la modulaciéon anual para los valores de energia detectados por el
laboratorio LNGS [40].

sodio y el iodo por separado.

Por un lado observamos que los datos experimentales para energias mayores a 6 keV son
consistentes con una modulacién nula.

A su vez notamos que los ajustes hechos con una masa del orden de 11 GeV (donde
domina el sodio) y del orden de 80 GeV (donde domina el iodo) sobreestiman el valor para
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5.2. Ajuste de parametros

Factor de forma | Nicleo (O’(S)I + 0) [1073fm?] | my £ o [GeV] | 25
Na 0.43+0.03 10.81 £1.18 | 0.89
Woods-Saxon
: 7.
I 2.87105) 79.601 152 0.78
Na 0.43 £0.03 10.74 £1.18 0.89
Escalén
0.29 7.20
I 1.3170 38 69.8077 30 0.81
Na 0.43+0.03 10.78 £1.18 | 0.89
Helm
64 7
I 2.871051 80.001%-42 0.77
Tabla 5.2: Valores de m, y U(S)I mas probables.
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Figura 5.9: Contornos 1o (rojo), 20 (verde) y 30 (azul) y likelihood para o§! y m,. Conside-
rando que el retroceso sélo lo sufre el sodio y utilizando un factor de forma de tipo escalon.

la modulacién anual en el primer intervalo de energia y lo subestiman en los siguientes dos

intervalos.
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8§ 9 10 11 12 13 2 3 4 5 6 7
m, [GeV] 6> 10" [fm?]

Figura 5.10: Contornos 1o (rojo), 20 (verde) y 3¢ (azul) y likelihood para of! y my. Consi-
derando que el retroceso sélo lo sufre el sodio y utilizando un factor de forma de Helm.

50 60 70 80 9 1 2 3 4 5 6
m, [GeV] 6°x10" [fm?]

Figura 5.11: Contornos 1o (rojo), 20 (verde) y 3¢ (azul) y likelihood para of! y my. Consi-
derando que el retroceso sélo lo sufre el iodo y utilizando un factor de forma de tipo Woods-
Saxon.
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Figura 5.12: Contornos 1o (rojo), 20 (verde) y 30 (azul) y likelihood para o5! y m,,. Consi-
derando que el retroceso sélo lo sufre el iodo y utilizando un factor de forma de tipo escalén.
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Figura 5.13: Contornos 1o (rojo), 20 (verde) y 30 (azul) y likelihood para of! y m,. Consi-
derando que el retroceso sélo lo sufre el iodo y utilizando un factor de forma de Helm.
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Figura 5.14: Comparacion de los datos experimentales (tabla 5.1) con la modulacién obte-
nida a partir de los valores mds probables de m, y ogl considerando un factor de forma de
tipo Woods-Saxon. Linea color azul corresponde al iodo, linea color violeta corresponde al
sodio, los rectangulos verdes corresponden a los datos experimentales, cuyo valor medio esta

representado por la linea de color verde oscuro.
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5.3. Prediccion para ANDES

A lo largo de este trabajo hemos mostrado la dependencia de la tasa de reacciones, con
la latitud y longitud del laboratorio donde se realiza el experimento. Al comparar dos labo-
ratorios pudimos notar por un lado un corrimiento de fase en la modulacién diurna, y por el
otro una diferencia en la amplitud de la misma.

En esta seccién haremos una prediccién de la modulacién diurna que deberia ser obser-
vada por el laboratorio ANDES si se utilizase el mismo detector empleado en el experimento
DAMA. Para realizar esta prediccién tomaremos los valores de JSI y m, que encontramos
més probables para el laboratorio LNGS (ver tabla 5.2 considerando nuevamente que el re-
troceso lo sufren o el sodio o el iodo por separado).

En la figura 5.15 mostramos como seria la modulaciéon diurna que deberia medir ANDES,
cosiderando un factor de forma de tipo Woods-Saxon, comparando con la curva tedrica para
el laboratorio LNGS. Vemos que existe una fuerte dependencia con la latitud del laboratorio,
debiendo ser observado por ANDES una amplitud mayor.

0.0006 ! ! ! ! ! ! ! !

0.0005 r : -
>
2
< 0.0004 |
=<
©
o
L. 0.0003 -
A
S
o2 0.0002 |
\%

0.0001

0
1

E [keV]

Figura 5.15: Modulacién diurna predicha para el laboratorio ANDES, considerando una dis-
tribucién de velocidades de Maxwell-Boltzman, factor de forma de Woods-Saxon. Linea de
color rojo corresponde a LNGS, linea de color verde correponde a ANDES . Linea sélida:
sodio, linea punteada: iodo.

Actualmente se estdn realizando los estudios correspondientes para la construccién del

51



5. Resultados

laboratorio ANDES [51], en la Cordillera de los Andes. Se espera que en los préximos anos
se obtengan datos que puedan ser comparados con predicciones como las efectuadas en esta

tesis.
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Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo hemos estudiado la dependencia de la tasa diferencial de reacciones nu-
cleares de los WIMPs, con la posicién de los laboratorios donde se realizan los experimentos.
Para este analisis hemos utilizado los datos experimentales del laboratorio LNGS ubicado en
Gran Sasso, Italia y contrastado con los que deberian ser obtenidos por el laboratorio ANDES
a ser ubicado en San Juan, Argentina.

Para ello debimos obtener primero la funcién 7 (inversa de la velocidad media), que de-
pende la distribucién de velocidades de los WIMPs y de la velocidad del laboratorio medida
desde un sistema de referencia galactico. Hemos propuesto para ello una distribucion de
Maxwell-Boltzman truncada en la velocidad de escape de la galaxia.

A su vez calculamos la seccién eficaz diferencial, considerando dispersion elastica e inde-
pendiente del spin. Obtuvimos los factores de forma nuclear utilizando una densidad de tipo
escalon, una de tipo Woods-Saxon y el factor de forma de Helm.

Como conclusién general podemos afirmar que existe una dependencia de la tasa de reac-
ciones nucleares con la latitud y longitud del laboratorio. Este efecto se ve reflejado en una
modulaciéon diurna, cuya fase depende de la longitud y su amplitud de la latitud.

Luego realizamos un estudio estadistico con los datos experimentales del laboratorio
LNGS para obtener valores més probables de masa y seccién eficaz de los WIMPs. Hemos
considerado que el retroceso de los niucleos del detector, producto de la interacciéon con los
WIMPs, es sufrido por el sodio y el iodo por separado. Los resultados del analisis estadis-
tico se muestran en la tabla 5.2 y estdn en concordancia con los resultados en la referencia [34].

Ademds con los valores obtenidos para m, y agl, hemos hecho una predicciéon de la mo-
dulacién diurna que deberia observar el laboratorio ANDES si su detector fuese igual al del
laboratorio LNGS (ver figura 5.15), concluyendo que la amplitud debe ser mayor (del orden
del 15 %).

6.1. Trabajo a futuro

Para ampliar el trabajo, en primera instancia se podrian considerar diversas funciones de
distribucién de velocidades como: Maxwell-Boltzman con un corte, Tsallis, Debris, distibu-
ciones no isotrépicas, entre otras [56, 49, 57].
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6. Conclusiones

Como paso siguiente calcularemos las tasas de reaccién incluyendo otros canales de in-
teracciéon, la dependencia explicita con el isospin nuclear, asi como las funciones de onda
para el estado fundamental y estados excitados en el Nal, mediante la aplicaciéon de modelos
nucleares microscépicos.

También tenemos previsto utilizar los resultados obtenidos por otros experimentos para
realizar ajustes de masas y secciones eficaces.
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Apéndice A
Rotaciones

Los cambios de coordenadas que haremos son de coordenadas ecuatoriales y coordenadas
eclipticales a coordenadas galédcticas.

Pasaje de coordenadas ecuatoriales a coordenadas galacticas

Necesitamos escribir las velocidades de rotacion y de revolucion de la Tierra en
el sistema de coordenadas galacticas. Para esto, realizamos rotaciones sucesivas para
pasar del sistema ecuatorial (o ecliptical) al galactico. Comenzaremos por escribir los
versores correspondientes al sistema ecuatorial en el sistema galactico. Como se puede
observar en la figura A.1, se necesitan tres rotaciones (en torno al eje £§° un dngulo &,
en torno al nuevo &; un angulo (90° — dpng) v en torno al nuevo eje £5 (que coincide

con &) un dngulo Iy)

X = Ree™ (&) Ry (90° — dpng) Roc™ (In) X ©. (A1)
Como el eje e§ apunta al polo norte galdctico, sabemos su ascencién recta y declina-

cién (apng = 192°,859508, dpng = 27,° 1283 respectivamente [58]), como asi también
la longitud del nodo (Ix = 33°).

PNC=g,e!
PNG=¢,°

Plano Gal4ctico

Ecuador

£,°=CG

Figura A.1: Esfera celeste donde se muestra el sistema galdctico y el ecuatorial.
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A. Rotaciones

PNG=E3G

90° + b,

N & 7

Figura A.2: Tridngulo esférico que relaciona coordenadas galacticas y ecuatoriales.

90° — 1y +1y

Y

Figura A.3: Tridngulo esférico que relaciona coordenadas galdcticas y ecuatoriales.

Para obtener el angulo ¢ estudiamos el tridngulo esférico cuyos vértices son el polo
norte galdctico, el nodo y el equinoccio vernal (ver figura A.2) y utilizando el teorema
del coseno

cos(§) = cos(90° + b,) cos(90°) + sin(90°) sin(90° + b,,) cos(l, — Ix)
cos(§) = cos(by)cos(l, — Ix). (A.2)

Para determinar la longitud del equinoccio vernal () planteamos el tridngulo es-
férico mostrado en la figura A.3 y utilizando el teorema del seno obtenemos

sin(360° — OépN(;,) . sin(90° - l'y + lN)
sin(90° +b,) sin(90°)
— SiH(&pNg)
—_— = In—1,). A.
COS(b,y) COS( N 7) ( 3)
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PNe=g,8cP

Figura A.4: Esfera celeste con coordenadas ecuatoriales y eclipticales.

Finalmente

PNC=g;*

Ecliptica

Ecuador

Eleclip=slecu=V

— sin(apN(;)
cos(§) = cos(by) (cos(bv))
cos({) = —sin(apng)
13 77°,14.
La ecuacion (A.1) puede ser escrita de forma matricial como
_ cos(§) sin(¢) 0 1 0 0
Xeen — —sin(&) cos(§) 0 0 sin(dpng) — cos(dpna)
0 0 1 0 COS(6PN(;) Sin((spNg)
cos(ly) sin(lx) 0\ _
X —sin(ly) cos(ly) 0 | X©
0 1
—0.055 0.494 —0.867
= —0.873 —0.446 —0.198
—0.484 0.746  0.456

Pasaje de coordenadas ecuatoriales a coordenadas eclipticales

(A.5)

Para pasar de coordenadas eclipticales a las galacticas utilizamos lo obtenido ante-
riormente. Como primer paso escribimos a las coordenadas eclipticales en funciéon de

las ecuatoriales (figura A.4).

Realizando una rotacién en torno al eje P = % con un angulo igual a la
inclinacién del ecuador terrestre con respecto a la ecliptica' (e = 23°26/21”,448 [58])

1Se denomina ecliptica al circulo mayor producto de la interseccién del plano de la érbita de la Tierra

(plano ecliptical) con la esfera celeste [33].
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A. Rotaciones

obtenemos

)Z'eclip — er\}st (g)fecu

10 0\ .

= 0 cos(e) sin(e) | X
0 —sin(e) cos(e)
10 0\ |

— [ 0 0917 0307 | Xeeu (A.6)
0 —0.397 0.917

Al reemplazar X" escrito en coordenadas galacticas obtenemos

B —0.055  0.494 —0.867
Xeie — 10,993 —0.112 —2.58 x 107* | . (A7)

—0.097  0.862 0.497
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