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Resumen

En este trabajo se estudia la dispersién de Compton entre materia bariénica y un
foton de Kaluza-Klein a energias cercanas a la resonancia de la reaccién. Tomando en
cuenta la distribucién de materia oscura en nuestra galaxia y el modelo de partones
para describir el interior de los protones, se calcula la influencia de la presencia de
materia oscura en el espectro de energia de los rayos césmicos que se mide en la Tierra
(E ~ 1016 — 10'® eV). Posteriormente, se compara el espectro final con el observado
con el experimento KASCADE-Grande mediante un ajuste x? y de aqui se calcula si
la presencia de materia oscura en el universo como la aqui asumida es compatible con
los datos experimentales.

Palabras clave: Rayos césmicos, Kaluza-Klein, Dispersion Compton, Dimensiones
extra, Materia oscura.
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Abstract

In this work we study the Compton Scattering of baryonic matter and a Kaluza-Klein
photon at energies that are close to the resonance. Taking into account the distribution
of dark matter in our galaxy and the Parton Model to describe the interior of protons,
we calculate the effect caused by the presence of dark matter in the energy spectrum of
cosmic rays measured on Earth ( £ ~ 106 —10'8 eV). Subsequently, the final spectrum
is compared with the observations of KASCADE-Grande experiment by using a x? fit,
and then, it is calculated whether the presence of dark matter in the universe that we
have assumed here is compatible with experimental data.

Keywords: Cosmic Rays, Kaluza-Klein, Compton Scattering, Extra Dimensions, Dark
Matter.
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Capitulo 1

Introduccion

Desde el siglo pasado se ha realizado un gran esfuerzo por comprender la naturaleza de
la materia oscura, esta sustancia que no interactia electromagnéticamente, pero mues-
tra efectos gravitacionales a escalas galdcticas y que es necesaria para poder explicar
la dindmica dentro de las galaxias. Se han propuesto muchos candidatos para expli-
car este problema, desde teorias de MOND (M Odified Newtonian Dynamics) (15)
hasta particulas que se encuentran dentro o mas alld del Modelo Estandar (SM, por
sus siglas en inglés), por ejemplo, los modelos universales de dimensiones extra (UED,
por sus siglas en inglés). Hasta ahora no hay evidencia de la existencia de dimensiones
extra, sin embargo, hay grandes esfuerzos cientificos a nivel internacional dedicados a
su busqueda, como en los experimentos ATLAS y CMS del LHC (16).

Por otro lado, la Astrofisica de Particulas se ha dedicado a buscar respuesta a cuestio-
nes relacionadas con el origen, modo de aceleracion y transporte de los rayos césmicos,
particulas cargadas que impactan en la Tierra desde el espacio exterior. Mediante las
detecciones de rayos césmicos de alta energia que se realizan en la Tierra, es posible
encontrar cotas que permitan dar un limite a ciertos procesos fisicos y més alld del
SM. En el presente trabajo se realiza un estudio de la interaccién entre el flujo de ra-
yos césmicos de la Via Lactea con la materia oscura que también se encuentra en ella
asumiendo que son particulas y se establece un limite para descartar escenarios de la
presencia de materia oscura en el contexto de UE D, tomando en cuenta las mediciones
del flujo de rayos césmicos obtenidas con el detector KASCADE-Grande.

En el contexto de los modelos universales de dimensiones extra (UED), uno de los
candidatos a materia oscura es el fotén de Kaluza-Klein (KK) (17). Esta particula es
un bosén vectorial masivo correspondiente al primer modo de excitacion KK del bosén
de hipercarga. Se cree que puede ser estable y, ademads, ser la mas ligera de todos los
modos de Kaluza-Klein de los modelos UED. De existir como materia oscura, la pro-
pagacion de rayos cosmicos en el universo a través de un fondo formado por esta clase




1. INTRODUCCION

de particulas podria dar lugar a posibles senales en el espectro de los rayos césmicos.
Dada esta motivacion, en este trabajo se estudia la dispersién de Compton entre ma-
teria bariénica y un fotéon de Kaluza-Klein cerca de la resonancia a muy altas energias.

Bajo el entorno de las UE D, en este trabajo se toma como candidato a materia oscura
al bosén oscuro de Kaluza-Klein y se realiza el calculo de la seccion eficaz de dispersion
del efecto Compton entre dicha particula y un fermién (tomando en cuenta a un quark),
v luego entre el fotén oscuro y un protén. Posteriormente, se analizan los resultados vy,
utilizando el modelo “leaky-box” de los rayos césmicos en nuestra galaxia, se calculan
los efectos de la materia oscura en el flujo pesado de rayos césmicos galacticos. Final-
mente, se compara la prediccién del flujo atenuado de rayos césmicos (que interactud
con materia oscura) con las mediciones de KASCADE-Grande. Después, se analiza la
concordancia entre dicho flujo atenuado de rayos césmicos calculado y las observacio-
nes, para entonces descartar los escenarios del espacio fase donde éstos se encuentran
en menor acuerdo, con un nivel de confianza del 68 %.

En el capitulo 2 se presenta lo concerniente a la materia oscura: esta sustancia de
naturaleza hasta ahora desconocida. Aqui se habla sobre la historia de cémo surgié
este concepto, sus caracteristicas y los posibles candidatos, asi como su distribucién
en la galaxia siguiendo el modelo de Einasto. En seguida, el capitulo 3 estd dedica-
do a explicar la importancia del Modelo estandar y las dimensiones extra, asi como
el modelo de Kaluza-Klein con su respectivo candidato a materia oscura: el bosén de
Kaluza-Klein. Posteriormente, en el capitulo 4 referente a los rayos cdsmicos, se hace
una resefa histérica de estas particulas, se hace énfasis en la componente pesada de
los rayos césmicos galacticos que arriban a la Tierra y se explican los mecanismos de
aceleracién de los rayos cosmicos y su deteccién en la Tierra.

En el capitulo 5 se explican los cédlculos de la seccién eficaz de dispersion del efecto
Compton entre los fermiones y el fotén oscuro, y se analiza la interacciéon de protones
con la materia oscura; a continuacién se calcula la atenuacién del flujo de la com-
ponente pesada de los rayos césmicos galdcticos (asumiendo que estd dominada por
nucleos de Fe) interactuando con la materia oscura presente en la galaxia, se hace una
comparacién entre este flujo teérico y el flujo de rayos césmicos pesado medido por
KASCADE-Grande, y se explica el método para descartar los escenarios que muestran
efectos en el flujo de rayos césmicos detectados en la Tierra mas alla de lo permitido
por las mediciones experimentales. En el capitulo 6 se analizan los resultados obtenidos
con la presente tesis y las posibles explicaciones fisicas: se analizan las graficas de la
seccién eficaz de dispersién de materia bariénica con bosones oscuros de Kaluza-Klein,
se presenta una grafica con ejemplos de la longitud de atenuacién de un rayo césmico
para analizar su efecto en el flujo de rayos césmicos tomando en cuenta que interactia
con materia oscura, y se obtiene el rango permitido de los modelos de materia oscura

MBl —-m

para Mp, y 6q = L. Por tltimo, en el capitulo 7 se muestran las conclusiones.




Capitulo 2

Materia oscura

Se ha estimado que el contenido de materia en el Universo se conforma en un 73 % por
energfa oscura, 23 % por materia oscura y 4 % por materia bariénica. Esto se observd
con el satélite artificial WMAP (18). No se sabe con certeza qué es la materia oscura ni
la energia oscura, hasta ahora han sido dos de los mas grandes misterios por resolver.

2.1 Evidencias de presencia de materia oscura

En la década de 1930, J. H. Oort encontré que el movimiento de las estrellas en la Via
Lactea sugeria la presencia de méas masa galactica de la que habia en forma de estrellas
y nebulosas. Al estudiar el corrimiento al rojo de las estrellas que se mueven cerca del
plano galactico, Oort calculd sus velocidades. El predijo que debia haber mas masa que
no se observaba que pudiera mantener a las estrellas en sus propias dérbitas. Esta fue la
primer evidencia de materia oscura en las galaxias. Sin embargo, Oort argumenté que
otra posible explicacién era que el 85 % de la luz del centro galdctico estaba oscurecida
por polvo y mas materia o que simplemente habia un error en las medidas de velocidad
de las estrellas en cuestion (19).

Fue aproximadamente un ano después cuando Fritz Zwicky se ocupé de analizar la
velocidad de algunas galaxias en el camulo de Coma. Pudo comprobar que una buena
cantidad de ellas registraban unas velocidades tan elevadas que podrian desintegrar el
cumulo, aunque también habia una clara evidencia de que tales conformaciones guar-
daban estabilidad. Para que se lograra una compensacién de esa fuerza centrifuga al-
rededor del cimulo a raiz de una fuerza gravitacional surgido dentro de esa formacién,
Fritz Zwicky concluyé que materia no luminosa atn sin detectar también debia estar
contenida (20).




2. MATERIA OSCURA

En 1974 Jaan Einasto, Ants Kaasik y Enn Saar estudiaron las curvas de rotacién
de un grupo de galaxias espirales (publicadas posteriormente por Morton Roberts, en
1975 (21)) y las compararon con las curvas de rotacién que tomaban en cuenta la masa
de las estrellas. Ellos atribuyeron la diferencia entre la masa total y la masa estelar a
la existencia de materia no detectada formando estructuras llamadas ”halos” (22).

Por la década de los 70’s, Vera C. Rubin y colaboradores investigaron 60 galaxias
aisladas y mediante la medicién del corrimiento al rojo calcularon las velocidades tan-
genciales de las curvas de rotacién de cada galaxia. Tomaron como trazas al hidrégeno y
helio presentes al rededor de las estrellas. Supusieron que las estrellas rotaban al rededor
de la galaxia tal como los planteas alrededor del Sol y realizaron el siguiente ¢alculo (23):

Tomando en cuenta la segunda ley de Newton para un objeto de masa m que se mueve
alrededor de la galaxia, la magnitud de la fuerza es

F = ma, (2.1)

y la fuerza gravitacional entre un objeto de masa m y la masa M (r) contenida dentro
del radio r es

F = G—, (2.2)

donde G es la constante gravitacional. Entonces pueden igualarse estas dos ultimas
ecuaciones, obteniendo:

mM

de donde se tiene que la aceleracién es
a =G4 (2.4)

Ahora bien, la aceleracién centrifuga del objeto en cuestién a radio r es radial y dirigida
hacia afuera, se encuentra en términos del médulo de la velocidad y es:

a = —. (2.5)

Igualando la aceleracién centrifuga con la aceleracién obtenida en la ec. 2.4:

v? M

Al despejar el médulo de la velocidad se obtiene:

A (27)




2.1. EVIDENCIAS DE PRESENCIA DE MATERIA OSCURA

En esta ecuacién, tomando en cuenta que la masa M(r) contenido hasta el radio r
es materia bariénica y que su cnatidad es conocida, se tomaba en cuenta como una
cantidad constante. Esto indicaba que el médulo de la velocidad se comportaba como

1
)
N
que implica un decremento en v cuando r aumenta a partir de la distancia donde
termina la barra de la galaxia e inician los brazos espirales de la misma. Sin embargo,
al comparar esta expresion con las curvas de rotacién de las galaxias, grande fue la

sorpresa cuando encontraron que a partir de cierto radio, la velocidad de rotacién se
mantenia practicamente constante y no decaia como predecia la teoria 2.1.

v(r) o (2.8)

Velocidades
tangenciales

230 4+ g L Observaciones
200 + o :

150
Curva tedrica

Km/seg

L 1 L
Ll L] 1

5 10 15 20
Distancia desde el centro de la galaxia (kpc)

Figura 2.1: Velocidades tangenciales en una galaxia. Los puntos representan las observa-

ciones y la curva el célculo tedrico (1).

Una manera de entender este resultado fue aplicar la ley de Gauss para el campo
gravitacional:

/Sg*- dA = 47G M.y, (2.9)

donde el lado izquierdo es el flujo gravitacional a través de una superficie cerrada S.
En el lado derecho esté la masa total encerrada M., por esa superficie S. Si el radio
de la superficie gaussiana se incrementa y la masa gravitacional se disminuye a lo largo
de toda la galaxia, mas masa gravitacional estard encerrada y el campo gravitacional
crecerd. Asi, las velocidades pueden aumentar o permanecer constantes como funcién
del radio r. Por otra parte, si la masa se concentra en el ntcleo galactico, la masa
encerrada disminuye a medida que nos alejamos del nicleo galactico, y el campo gravi-
tacional cae, ocasionando que las velocidades disminuyan cuando r aumenta. Entonces,
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la conclusién fue que habia materia no luminosa concentrada fuera del centro de las
galaxias espirales (como los resultados de Zwicky, pero en galaxias) (24).

A partir de ahi se han desarrollado més trabajos sobre el cédlculo de las curvas de
rotacién de diferentes galaxias espirales, y en todos los casos el resultado es el mismo.
FEn resumen, se encontré que la velocidad tangencial se mantenia constante a partir de
determinado radio r por el aumento de la masa M encerrada:

GM (r)

; (2.10)

v(r) o
Los anélisis de la estructura a gran escala del universo también han encontrado eviden-
cia de la existencia de materia oscura. Mediante el cdlculo de la distancia entre nuestra
galaxia y las demas, utilizando sus desplazamientos al rojo, los cosmélogos han sido
capaces de mapear las localizaciones aproximadas de més de 1.5 millones de galaxias,
midiéndolas, por ejemplo, con el Sloan Digital Sky Survey (SDSS). La estructura
actual del Universo se debe a las fluctuaciones en la densidad inicial, magnificadas
por la presencia de materia oscura. La fuente més probable de estas perturbaciones de
densidad inicial son las fluctuaciones cuanticas magnificadas por la inflacién, que fue
un periodo de rapido crecimiento exponencial del Universos aproximadamente 10 6 35
segundos después del Big Bang (23).

Cosmolégicamente hay dos evidencias méas que son importantes para la evidencia de
materia oscura: el espectro angular de potencias (25) y el espectro de potencias de masa
(26). El espectro medido de las fluctuaciones de la radiacién césmica de fondo del Uni-
verso (espectro angular de potencias), s6lo coincide con el espectro tedrico si a éste ulti-
mo se le agrega més materia en general. Las fluctuaciones de masa del Universo (espec-
tro de potencias de masa) depende del contenido de materia que hay en el Universo; gra-
cias a los experimentos MAXIMA (27) (Millimeter Anisotropy eXperiment I Maging
Array) y BOOMERanG (28) (Balloon Observations Of Millimetric Extragalactic
RAdiation aNd Geophysics), se sabe que el Universo es casi plano, ya que la densidad
de éste esta cercana a la densidad critica.

En 1970 fue descubierto otro hecho que ayuda a sondear la cantidad y distribucién
de materia oscura: los lentes gravitacionales. Estos fenémenos son explicados por la
teoria de la relatividad general de Einstein, y son resultado de que los objetos masi-
vos curvan el espacio tiempo a su alrededor, afectando el movimiento de los objetos
en su entorno, incluyendo la trayectoria de la luz (los objetos siguen las geodésicas en
esta superficie curvada). Para ver lentes gravitacionales, los cosmdlogos buscan obje-
tos masivos y cercanos, como un cumulo de galaxias, detrds del cual hay un objeto
brillante, como otra galaxia. Si la galaxia estuviera justamente detrds del camulo, se
formaria un “anillo de Einstein”, es decir, se observarian varias imagenes de la galaxia
fuente, debido a que su luz es curvada por la presencia del cimulo. Los fisicos han en-
contrado que la masa calculada del lente gravitacional es mucho mayor a la visible (23).
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Otra observacién que sustenta la presencia de materia oscura son las mediciones de
la temperatura que presenta el gas intergalactico en los cimulos de la galaxias, el cual
se calienta debido a los efectos gravitacionales de las galaxias. La temperatura aumenta
proporcionalmente a la cantidad de materia presente en el cimulo, sin embargo, tam-
bién muestra ausencia de materia luminosa (1). Hasta el momento, las observaciones
del cimulo de la Bala que se han hecho, se consideran una gran evidencia recien-
te sobre la presencia de materia oscura. Este cimulo estda formado por la colision de
dos subcimulos de galaxias: un subctimulo (la “bala”) y el gran ciumulo galdctico 1E
0657-56. Durante fenémeno, las galaxias dentro de los dos ciimulos pasan entre si sin
interactuar (una distancia tipica entre galaxias es de aproximadamente 1 Mpe, 6 3.26
millones de anos luz). Ahora bien, la mayoria de la masa bariénica de un cimulo galacti-
co existe en forma de gas extremadamente caliente que se enuentra entre galaxias. La
colision entre los cimulos (con una velocidad relativa de aproximadamente seis millones
de millas por hora) comprime y calienta este gas. Como resultado, se emite una enorme
cantidad de rayos X que ha sido detectada por el Observatorio Chandra de la NASA.
Comparando la localizacién de esta radiacién (que indica la ubicacién de la mayoria de
materia bariénica en los cimulos) con la ubicacién de la mayoria de la masa total de
los ciimulos, muestra una discrepancia entre ellas: se encuentra que deberia haber una
mayor cantidad de masa en los cimulos ademés de la materia bariénica, esa materia
no bariénica es dominante (29).

Todos estos hechos parecen sustentar la existencia de materia que interactia gravi-
tacionalmente pero no ha sido observada (materia oscura). Una interpretacién alterna
es hacer modificaciones a la ley de gravitacién universal (MOND) (30). La presencia de
materia oscura abre preguntas bastante interesantes, tales como jcudl es su naturaleza?.

2.2 Tipos de materia oscura

En astrofisica , los especialistas han investigado las caracteristicas que debe poseer la
materia oscura y los fisicos de particulas, de manera especifica, han buscado nuevos
modelos més alla del Modelo Estandar con la finalidad de encontrar particulas para
obtener un buen candidato de materia oscura. Algunos ejemplos de caracteristicas que
deben cumplir los candidatos a materia oscura para explicar el hecho de no ser visible
son: interactuar muy débilmente con el resto de la materia, no tener carga eléctrica y no
presentar interacciones fuertes. Se requiere que la materia oscura interactie poco con
el resto de la materia para explicar que fluctuaciones desarrolladas desde el Universo
temprano sean causantes de la formacién de estructura. Dentro de la materia oscura
con estas caracteristicas existen dos tipos:

La Materia oscura fria 6 CDM (Cold Dark Matter) (31) es la materia cuya energia
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cinética es baja debido a no interactuar con la materia bariénica, i.e. las velocidades
de vibracién de sus particulas ya no son cercanas a la velocidad de la luz, asi que la
contribucién cinética a su masa de particula ya no es significativa. La Materia oscura
caliente 6 HDM (Hot Dark Matter) (32) es la materia que al dejar de interactuar con
el resto en el universo temprano, tiene una temperatura tal que el movimiento cinético
de sus particulas es comparable con la velocidad de la luz. Esto implica que, para cada
particula, la contribucién cinética a la masa toma relevancia.

Ahora se ha sabido que la materia oscura caliente no puede explicar la formacién de
estructura en el universo desde el Big Bang, y las evidencias que se tienen de la materia
oscura apuntan a la necesidad de que se trate de materia oscura fria. Sin embargo, la
estructura que forma la materia oscura fria en las simulaciones numéricas no coincide
con las observadas. Es ahi donde surge el concepto de “energia oscura” para explicar la
aceleracién del Universo. Actualmente, el modelo mas utilizado es Lambda Cold Dark
Matter (Lamda-CDM, 6 A-CDM) (33), el cual considera materia oscura fria y una
constante cosmolégica causante de la expansion acelerada del universo.

2.3 Candidatos a materia oscura y posibles interacciones

Han surgido muchos candidatos a materia oscura, los mas populares son neutrinos, axio-
nes, particulas masivas que interactian débilmente conocidas como WIMPs (Weakly
Interacting Massive Particle), MACHOs (M Assive Compact Halo Object) como
enanas blancas, estrellas de neutrones, agujeros negros, planetas inasociados, entre
otros. Cada experimento de busqueda de materia oscura se concentra en alguno de
estos tipos de objetos o particulas (34).

Los neutrinos son muy ligeros, por lo cual se consideran como materia oscura caliente.
No obstante, su contribucién a la materia oscura es pequena y contribuyen basicamente
a la formacién de estructura a muy grandes escalas. Los axiones son candidatos para
materia oscura fria, su existencia no ha sido probada pero surgen en el marco de la
teoria de las interacciones fuertes entre quarks al explicar la relacién que une la conju-
gacion de carga y la conjugacién de paridad; la existencia de esa particula esta indicada
por la ruptura de la simetria Peccei-Quinn, demostrada por Steven Weinberg y Frank
Wilczeck (1). Actualmente se ha encontrado que las formas de materia bariénica no
pueden constituir la materia oscura, y la evidencia detras de esta afirmacién proviene
de la Nucleosintesis del Big Bang (BBN) y de mecanismos del Fondo Césmico de Mi-
croondas o Cosmic Microwave Background (CMB) (23).

Un buen candidato a materia oscura es el bosén oscuro de Kaluza-Klein o fotén oscuro,
el cual se desarrolla en el contexto de dimensiones extra. Esta es la particula con la que
se trabaja en este proyecto. En el capitulo 3 se profundizard en el tema.
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Las investigaciones realizadas sobre materia oscura y astroparticulas dependen del tipo
y fuerza de interaccién que se tome en cuenta entre ambas particulas (35). Existen dife-
rentes posibles interacciones entre particulas de materia oscura que pueden estudiarse.
Las particulas con carga y que interactian bajo las fuerzas fuerte y electromagnética
seria materia ordinaria que forma isétopos anormalmente pesados. Sin embargo, ese
tipo de isétopos no se han detectado, por lo que dichas particulas se excluyen como
candidatos a materia oscura.

En este trabajo se utiliza la interaccién tipo Compton entre un fermién y un bosén
oscuro de Kaluza-Klein.

2.4 Deteccion indirecta de materia oscura

La “detecciéon indirecta” de particulas de materia oscura es actualmente la técnica més
utilizada, y consiste en medir los productos del decaimiento de los W IM Ps, es decir, el
proceso de aniquilacion WIM P-WIMP (36). Las particulas generadas en dicha reac-
cién pueden ser rayos -y, neutrinos o antimateria. Dado que la taza de aniquilacién de
este proceso (I'4) es proporcional al cuadrado de la densidad de materia oscura (p%,,),
se busca a las particulas resultantes en lugares donde se piensa que hay densidades
grandes de WIM Ps, por ejemplo, el sol, la tierra y el centro galdctico (23).

Se piensa que los rayos « producidos en las aniquilaciones entre WIMPs provienen
més frecuentemente del centro galactico. Esta radiacién puede provenir de dos reaccio-
nes diferentes:

-El decaimiento de dos WIMPs a un quark-antiquark, que a su vez produce un jet
de particulas del cual es liberado un espectro de rayos gamma. Dicho jet puede ser un
buen indicador de la presencia de materia oscura porque la creacién y propagacién de
estos fotones es bastante predecible.

-El decaimiento de dos WIMPs a rayos 7 proporcionales a la masa de los WIMPs,
ya sea mediante el proceso xx — vy 6 por la forma yx — vZ, donde x es el WIMP y
Z es un boson.

Los neutrinos viajan a través del universo y, debido a las dispersiones con la demas
materia, pierden la suficiente energia para cambiar de direccién o ser ocasionalmente
capturados por el Sol y la Tierra (34). Con el paso del tiempo, estas particulas quedan
atrapadas en el nicleo de cuerpos gravitacionales, hasta que su tasa de aniquilacién
iguale su tasa de captura. Dependiendo de la masa del WIMP, el proceso de aniquilacién
puede generar bosones Z, W, W~ quarks-antiquarks 6 tauones, y estas particulas a
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su vez pueden decaer a neutrinos u otros productos.

Dado que la presencia de antimateria en los procesos fisicos es muy poco comun, y
los procesos en los que se encuentra estan bien comprendidos, su deteccién podria indi-
car procesos de aniquilacion de WIMPs. Estas particulas originadas tienen carga, por
lo que son desviadas por los campos magnéticos y pierden energia por fenémenos tales
como el efecto Compton inverso o el proceso del sincrotrén, debido a esto, se miden el
flujo de particulas de antimateria que arriba de todas direcciones. Sin embargo, los re-
sultados presentados en el 2008 con el experimento PAMELA (Payload for Antimatter
Matter Ezploration and Light-nuclei Astrophysics) (37), y que posteriormente fue-
ron corroborados por AMS (Alpha Magnetic Spectrometer) (38), sugirié una de fuente
de positrones que ha sido atribuida a una remanente de supernova (39).

2.5 Modelo de Einasto para la distribucién de materia

oscura en la Via Lactea

Para estudiar la distribucién de materia oscura en nuestra galaxia, utilizaremos en esta
tesis el modelo propuesto por Jan Einasto en 1963. Este modelo puede utilizarse para
describir la distribucién de densidad para un sistema estelar esférico y, mas especifica-
mente, para describir la densidad de materia oscura que presenta el halo galactico. El
modelo de Einasto es el siguiente:

g = psexp<—z[<:> —1]), (2.11)

aqui 7 es la distancia medida al centro de la galaxia (la distribucién de densidad de ma-
teria oscura depende del radio 7 al que se ajustan los calculos), ps = 0.0715 GeV/kpc?
es la densidad de materia oscura al radio 7, = 6.48 x 10%2 ¢m, el cual representa el radio
de la esfera que contiene la mitad de la masa total del halo, y o = 0.22 es una constante.
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Capitulo 3

Modelo estandar y dimensiones extra

El Modelo Estandar de particulas elementales (SM, por sus siglas en inglés) constituye
uno de los mas grandes logros en la fisica moderna, hasta el momento sus predicciones
coinciden con gran precisién con los resultados de la mayoria de los experimentos. Con-
siste en una teoria de norma capaz de describir las particulas elementales de la materia
v a tres de las cuatro fuerzas fundamentales a través de las que interacciona, es decir,
la fuerza electromagnética, la fuerte y la débil, la gravitacional no se incluye en el SM.

El Modelo Estandar estd conformado por la teoria de interaccién fuerte (QCD, por
sus siglas en inglés) y la teoria electrodébil las cuales han sido capaces de explicar
varios de los fenémenos fisicos e interacciones entre particulas que pueden ocurrir en
el universo. Sin embargo, han surgido problemas para poder unificar esta teoria con
la teoria de la relatividad general, y no sélo eso, contindan abiertas otras preguntas
sobre la composicién y las propiedades de nuestro universo que no pueden explicarse
empleando el SM, por ejemplo, jcémo unificar la teoria de la relatividad general con
la teoria cuantica de campos? ;existen las dimensiones adicionales? jpor qué se esta
acelerando el universo? ;por qué actualmente vemos sélo materia y no antimateria, a
parte de la producida en los laboratorios o que observamos en los rayos cosmicos? ; hay
mas simetrias en la naturaleza? o jcudl es la naturaleza de la materia oscura?

3.1 Modelo estandar

El SM es una teoria de norma fundamentada en los grupos de simetria SU(3)¢c ®
SU(2)r, ® U(1)y. Describe las interacciones fuertes, débiles y electromagnéticas entre
la materia, por medio del intercambio de las correspondientes particulas portadoras de
fuerza. Estos portadores de fuerza tienen espin 1 y son: ocho gluones sin masa para
la interaccién fuerte, un fotén sin masa para la interaccion electromagnética, y tres

11
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bosones masivos (W', W~ y Z) para las interacciones débiles (40). Los fermiones son
las particulas que conforman la materia. En el SM éstos se subdividen en leptones y
quarks. Aparte de la carga eléctrica y de la carga de color, los quarks tienen otro grado
de libertad extra interno: el sabor, que determina las familias de los leptones y quarks en
el Modelo Estandar. Los nombres de los sabores surgieron histéricamente y se muestran
en la tabla 3.1 (a cada una de estas particulas le corresponde una antiparticula) (14).

Tabla 3.1: Sabores de los quarks y leptones (14)

Simbolo Nombre Q/e Simbolo Nombre |Ql/e
u up —{—% e electréon -1

d down — % Ve neutrino del electrén 0

¢ charm —|—% 7 muoén -1

S strange — % v, neutrino del muén 0

t top +% T tauén -1

b bottom — % Uy Tneutrino del tauén 0

Las particulas subatémicas tienen un espin correspondiente a un momento angular
intrinseco, que siempre es un numero entero o semientero multiplo de

h

h=—,
2

(3.1)

donde h es la constante de Plank.
Los bosones son aquellas particulas que tienen espin nh, con n = 0,1, 2..., etc. y los
fermiones, las que poseen espin . con n = 1,3,5... (41). En unidades naturales se

2
toma h =c = 1.

Los fermiones se organizan en tres familias, las cuales se muestran a continuacién,
de izquierda a derecha, desde la mas ligera a la mas pesada:

2 b [

Cada familia de particulas del Modelo Estdndar se conforma por dos columnas o campos
de quiralidad izquierda que se comportan como dobletes de SU(2)1, que es el llamado

grupo de “isospin”:
Vi Qu 4 qu
- [ ) 3.3
[Z Qd] <l > L <Qd> L (3.3)
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donde ¢, = u,c,t'y qqu = d,s,b, y por campos derechos que se transforman como
singletes de SU(2)r:

[ QuR, qdR- (3.4)

Las particulas organizadas de este modo son autoestados del operador T3 de isospin y
del operador Y de hipercarga, que son generadores diagonales de los grupos SU(2)y,
y U(1)y, respectivamente. Los operadores de isospin y de hipercarga determinan los
numeros cudnticos T3 y Y. Mediante ellos es posible conocer la carga eléctrica, de
acuerdo a la relacién de Gell Mann-Nishijima (42):

Q:Tg-i-%. (3.5)

La helicidad de una particula es la proyeccién del espin sobre el momento lineal. Los
operadores de helicidad derecho e izquierdo son:

L (pP) = %(1 - ‘?']31'3) (3.6)
R(p) — %(1 + T;‘D) (3.7)

La quiralidad de una particula de relaciona con el giro de la misma, y representa
hacia qué lado (derecho o izquierdo) la particula tiene preferencia en el sistema (43).
Los campos derechos (R) o izquierdos (L) estdn dados en términos del operador de
quiralidad v° mediante (44):

U, = PLU, WUgp= PRy, (3.8)

los operadores de quiralidad derecho e izquierdo se definen como:

2 )
1+7°
Pp=-—5",  Ph=Pg

En el limite relativista (cuando v=c), se tiene que

1_
pp=— Pl =p,

=45, (3.10)

lo cual implica que
n® = pp g, (3.11)

y entonces, los operadores de helicidad corresponden a los de quiralidad en el limite
relativista.

13



3. MODELO ESTANDAR Y DIMENSIONES EXTRA

En la figura 3.1 se muestra una imagen de las particulas que conforman el conteni-
do de materia en el Modelo Estandar de particulas elementales.

Tres gQeneraciones

de la materia (fermiones)

masa —
cangja -
aspin -
noimire -
[Fy]
—i
i
o |
¥

1K)

=]

o |

i

=1 ]

1]

=]

i i

i i

=] =]

=3 i

[T} =]

— o

Figura 3.1: Las particulas que se incluyen en el Modelo Estandar de particulas elementales

estan agrupadas en tres bloques: leptones, quarks y bosones.

Uno de los misterios que hoy en dia se trata de explicar dentro de la fisica de particu-
las es el confinamiento de los quarks, es decir, el hecho de que los quarks no puedan
permanecer como particulas libres a bajas energias. De acuerdo al modelo de quarks,
la fuerza fuerte entre ellos ocasiona que siempre se agrupen en componentes llamados
hadrones, los cuales pueden ser de dos tipos: bariones, que se componen por tres quarks
de valencia y tienen numero bariénico 1, 6 mesones, conformados por una pareja de
quark-antiquark de valencia, por lo que su ntmero bariénico es cero. Los quarks se
mantienen juntos mediante los gluones, portadores de la fuerza fuerte. Ademas de los
quarks de valencia, los hadrones también contienen quarks del mar, los cuales son pa-
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res de quark-antiquark que aparecen como fluctuaciones en el vacio. Los quarks tienen
carga eléctrica fraccionaria de —|—%\e| y —%]e\, donde |e] es el valor numérico de la carga
del electrén (14).

De acuerdo a la cromodindmica cudntica (QCD, por sus siglas en inglés), la carga
de color es un numero cuantico cuyo campo asociado es descrito como un campo de
norma SU(3) no abeliano y para describirlo, el espacio vectorial requerido necesita
tres dimensiones. Un quark puede tener una carga de color “rojo”, “verde” o “azul”, y
un antiquark puede poseer tres anticolores diferentes, usualmente llamados “antirojo”,
“antiverde”, “antiazul” (45).

Un proceso importante en el estudio del SM es el rompimiento espontaneo de la si-
metria (SSB, por sus siglas en inglés). Mediante este proceso la simetria de norma es
rota por el vacio (46): al introducir un campo escalar complejo isodoblete, éste adquiere
un valor esperado del vacio no nulo a través de sus auto-interacciones, lo cual da lugar
al rompimiento espontdneo de la simetria electrodébil SU(3)c ® SU(2)y, a la electro-
magnética U(1)grp. En este proceso, las interacciones de los bosones de norma débiles
y los fermiones con el campo de Higgs van generando sus masas, ademas, da lugar a la
manifestacién de una particula escalar fisica: el bosén de Higgs. Esto se debe a que el
sistema estd definido por un lagrangiano simétrico respecto a un grupo de simetria y
cae a un estado vacio que no es simétrico respecto a la simetria original:

SUB)c®SU@R)LoUl)y 98 SUB)ec®U)gep. (3.12)

La QCD es descrita por el grupo SU(3)c y permite entender la estructura de los
hadrones, ya sean bariones (particulas formados por tres quarks) o mesones (particulas
formadas por un quark y un antiquark). Para tratar de comprender la composicién de
los bariones y mesones de manera simple y para realizar cdlculos se utiliza el modelo
de partones (componentes de los hadrones), donde los partones se identifican con los
quarks de QCD.

3.2 Modelo de partones

El modelo de partones de Feynman propone que los hadrones estan conformados por
partones (estos constituyentes parecen estar cuasi-libres dentro del hadrén). En un
sistema de referencia en el cual el momento del hadrén es muy grande (I M F'), el mismo
hadrén es descrito como una superposicién incoherente de los partones (47). La figura
3.2 muestra una representacién del protén con el modelo de partones: se conforma
por tres quarks de valencia y un conjunto de gluones y de pares quark-antiquark,
interactuando unos con otros (48). La figura 3.3 muestra un esquema simplificado de
los procesos generados en la colisién de protones, y se aprecia que el origen son los
protones descritos por sus funciones de distribucién parténica.
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Figura 3.2: Segtin el modelo partones, el protén se constituye por tres quarks de valencia
(en color verde) unidos por gluones (representados por las espirales), ademds de gluones y

un mar de pares de quarks y antiquarks (en color naranja) que interactian entre si.

Decaimientos {

Hadronizacion

Lluvia de

partones 4 Colisiones de
Minimum Bias

Subproceso

fuerte

Distribuciones | f(x,0%) 0%

de partones

Figura 3.3: Secuencia de procesos generados a partir de la colisién de dos protones. Aqui
puede apreciarse que los protones descritos por sus funciones de distribucién parténica pro-
ducen el proceso de dispersién fuerte para seguir con la lluvia de partones, la hadronizacién

y los decaimientos (2).
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La funcién de distribucién parténica (PDF) se define como una funcién P;(2’, Q?)
que representa la densidad de probabilidad de que el protén tenga un partén (quark o
gluén) i con una fraccién de energia x a una resolucién de energia Q? (2). Actualmente
se busca determinar densidades parténicas en hadrones y ntcleos porque suelen ser
utilizadas para calcular la produccién de particulas en colisiones y para estudiar la
estructura de los hadrones. Las PDF' se utilizan, por ejemplo, al calcular la seccién
eficaz de dispersién de un fermién con un nucledn, y ésto se realiza mediante:

d%o,,
oiN = Z / / dQ*dx' Py(«', Q%) " dg;, (3.13)

donde se toma una suma incoherente sobre ¢ de los términos o,,, que corresponden a
la seccién eficaz de interaccién entre cada quark del nucleén (tanto de valencia como
del mar) y la otra particula en cuestién, para obtener asi el valor de oy, que es la
seccion eficaz de dispersién del fermién con el nucledn.

El Modelo Estandar en general no estd completo y busca ser mejorado en algunos
puntos. Una de las opciones es el estudio de teorias mas alld del Modelo Estandar.
Por otro lado, existen muchas teorias més alld del Modelo Estandar, que también son
estudiadas activamente, por ejemplo, los modelos de dimensiones extra.

3.3 Dimensiones extra

Dentro de las teorias mas alld del Modelo Estandar se encuentran los modelos de di-
mensiones extra (UED, por sus siglas en inglés), que se conforman por una métrica
plana con una o més dimensiones extra compactas. El estudio de los UED tiene varias
motivaciones, entre las que se encuentra el problema de la materia oscura, ya que el
Modelo Estandar no admite un posible candidato. Una de las motivaciones del estu-
dio de las dimensiones extra (UED) es que proporcionan un candidato viable para
materia oscura, el estado més ligero de Kaluza-Klein, el cual es eléctricamente neutro
y no tiene carga de color (49). Esta particula podria ser el fotén oscuro de Kaluza-Klein.

Las dimensiones adicionales accesibles a todos los campos del modelo estandar, de-
nominadas aqui dimensiones universales, pueden ser significativamente mayores. El
elemento clave es la conservacion del momento en las dimensiones universales. En la
teoria cuantitativa equivalente esto implica la conservacién del nimero de Kaluza-Klein
(KK) (50). Las desintegraciones en cascada permitidas por la conservacién del nimero
KK han conducido a una mejor comprensién de sefiales similares en supersimetria, y
han generado interés y una serie de estudios para desarrollar nueva fisica.

Los UED brindan una teoria de campos efectiva que se comporta como una teoria
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de acoplamiento fuerte no confinada gracias a que los campos fermidnicos se propagan
en las dimensiones extra. Mas aun, varios problemas pueden resolverse mas eficiente-
mente en el marco de las UFE D que utilizando otros modelos, por ejemplo, la prediccién
para la tasa de decaimiento del proton o la cancelacién anomalias, es decir, de simetrias
clésicas (51).

3.4 Modelo de Kaluza-Klein

La ampliacién del SM abre puertas a nueva fisica, los sectores comunicados con el SM
se conocen como sectores ocultos u obscuros (“hidden sectors” o “dark sectors”, en
inglés). En este marco se ubica la teoria de Kaluza-Klein. En este contexto surge la
particula que tomamos como candidato a materia oscura en este estudio (35).

En los modelos de U E D, cada particula del SM tiene una torre completa de modos de
Kaluza-Klein, y sus estados de momento van de a cuerdo a n/R. El entero n correspon-
de al momento cuantizado ps en la dimensiéon compacta y se convierte en un nimero
cuantico (nimero de KK) bajo una simetria U(1) en la descripcién 4-dimensional (52).
Cuando se toma el limite de n/R con R — oo la torre de modos KK se vuelve
continua. En estos calculos se trabajara asumiendo que el estado mas ligero de Kaluza-
Klein es el fotén oscuro (el primer estado excitado del bosén hipercarga Bj), el cual
podria ser estable e interaccionar con materia bariénica (f) (53). La reaccién a tratar
cerca de la resonancia es:

[+ Bi— fi— f+ B, (3.14)

aqui, f es un fermién del Modelo Estandar, f; es una particula virtual (fermién de
Kaluza-Klein), y el lagrangiano que rige a B es igual al del bosén de hipercarga del
SM (9), (10), (11).

En el caso de una dimension extra universal, accesible a todos los campos del mo-
delo estandar, el ajuste a los datos electrodébiles permite excitaciones en los modos de
Kaluza-Klein tan ligeras como 300 GeV (50).

FEn esta tesis se estudia la reaccion 3.14 cerca de la resonancia. Cuando se habla de una
resonancia se esta refiriendo a una particula inestable alrededor de una energia dada a
la cual ocurre una reaccién, en ese caso, fi. La anchura de decaimiento (o anchura de
la resonancia) I' estd relacionada con el tiempo de decaimiento 7 de la siguiente manera:

h
I'=- 3.15
- (3.15)

A mayor tiempo de vida, es decir, a mayor estabilidad de la particula, la anchura de
decaimiento disminuye, y cuando se grafica la seccion eficaz de dispersion, puede apre-
ciarse que el pico de la resonancia se situa a una energia determinada, esto significa
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que la particula posee una masa entorno a dicha energia. En cambio, cuando el tiempo
de vida de la particula es corto (la particula es inestable), la anchura de decaimiento
es mas grande, y por ende el pico de la resonancia en la grafica se vuelve mas ancha,
abarcando mas rango de energia. Esto va en concordancia con el principio de Heissen-
berg, pues cuando se tiene un tiempo de vida largo, hay precisién en el valor de la
energia, y cuando el tiempo de vida de la particula es corto y puede determinarse, la
incertidumbre en la energia incrementa.

La imagen 3.4 muestra el proceso estudiado: un rayo césmico (f1) golpea una particula
de materia oscura (Bj). Esta dispersién de particulas se trabaja en el canal s, que

se aprecia en la figura 3.5, porque es el modo de interaccién mas dominante en la
resonancia (9).

BY(K)

f(P’)

Figura 3.4: Esquema que representa la dispersién tipo Compton de un fermién de Dirac

(s =1/2) y un bosén (A = 1) oscuro B; de Kaluza-Klein

Pz Pd /\ r:

=

Figura 3.5: Canales mediante los cuales puede llevarse a cabo un proceso de dispersién

entre dos particulas.
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El lagrangiano utilizado en los calculos de la interaccién del bosén de Kaluza-Klein con
materia bariénica es como el del bosén de hipercarga (54):

/

Lz = %BM Y, UyH PV + YR UAH Prl
— —g,
= B,V 5 Y (YL Pr, + YrPR) |V
= B,V | —gy"(YLPL +YrPg)|¥

(3.16)

donde Y7, YR son las constantes de hipercarga del fermion, Pr, y Pgr son los operadores
de quiralidad explicados en las ecuaciones 3.9, B, es el campo de norma del bosén
oscuro de Kaluza-Klein, ¥ es el campo fermiénico, ¥ su adjunto, y la constante de
acoplamiento que se utilizara en este estudio (54) es:

/
g = %:0.174834. (3.17)

Este valor de g se obtuvo de la siguiente manera: partimos de que la constante ¢’ se
relaciona con la carga del electrén como:

e = gcosby, (3.18)
donde Oy es el dngulo de Weinberg (54), y
M
cosbyy = -~  =0.881556, (3.19)
Mz

donde My y Mz son las masas de los bosones W y Z. También se tiene (54):
g'cosby = gwsenby . (3.20)
Por otro lado, la constante de acoplamiento débil del modelo estandar es:
gy = 4V2GpM}, (3.21)

asi que, sustituyendo 3.21 en 3.20 con el valor de Oy que se extrae de 3.19 se obtiene
un valor de ¢’ = 0.349669, de donde se llega a 3.17.

3.5 Foton oscuro de Kaluza-Klein

El problema de la materia oscura es una de las evidencias fenomenolégicas de fisica
nueva. Los modelos universales de dimensiones extra (UED) proporcionan un candi-
dato especifico para la materia oscura, la particula mas ligera de Kaluza-Klein, que es
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una particula masiva de interaccién débil (WIMP, por sus siglas en inglés: Weakly In-
teracting Massive Particle) en los modelos universales de dimensiones extra (55), (56),
(57), y puede ser el fotén oscuro de Kaluza-Klein, o bien, los neutrinos, el bosén Z y
el Higgs, todos de Kaluza-Klein (53).

Kaluza y Klein explicaron que si las particulas se propagan en dimensiones de espacio-
tiempo con dimensiones espaciales extra, entonces tendran una torre infinita de estados
asociados con numeros cudnticos idénticos, conocida como torre de modos de Kaluza-
Klein (58) . En el orden més bajo, con una dimensién extra de tamano aproximado a
R ~ TeV y compactando en un orbifold S'/Z,, las masas de las particulas de KK son
simplemente los momentos a lo largo de la dimensién extra y se cuantifican en unidades

de 1/R (52).

En la torre de modos de Kaluza-Klein, cada modo es etiquetado por un entero n lla-
mado nimero de Kaluza-Klein, que es el nimero de unidades cuanticas de momento
que lleva la particula del Modelo Estandar a lo largo de la dimensién extra (9). La
degeneracién en cada nivel de la Torre de estados de KK se elimina mediante correc-
ciones radiativas y términos de frontera (56). Existe un subgrupo de conservacién del
numero de Kaluza-Klein, conocido como paridad de Kaluza-Klein, que asegura la pari-
dad del niimero de Kaluza-Klein en una interaccién. Esta paridad KK corresponde a la
simetria de reflexién sobre el punto medio en la dimensién extra; es libre de anomalias
y no estd violado por los efectos de la gravedad cuantica. La conservacién de la paridad
de Kaluza-Klein implica que la particula KK mas ligera es estable (49). Los companeros
KK de los bosones de norma electrodébiles neutros y los neutrinos son posibles candi-
datos para la materia oscura (52).

En los modelos de UED, la paridad KK restringe los tamanos de las dimensiones extra
(59). Esto parece indicar la existencia de estados KK genéricamente ligeros, lo que hace
que UED, en principio, sea una teoria totalmente comprobable por experimentos tales
como Tevatron, LHC, LC, etc. (9).

En la teoria de Kaluza-Klein una particula de spin 1: el Hidden photon, también cono-
cido como bosén oscuro de Kaluza-Klein o fotén oscuro, puede ser un gran candidato
a materia oscura fria (la particula es la primera excitacién KK del bosén de hipercarga
del ME) (49).

En los modelos de UED, las interacciones masivas de los modos KK son particulas del
SM siguen el lagrangiano del Modelo Estandar (9). La materia oscura de Kaluza-Klein
tiene la densidad reliquia deseada (60) : la densidad reliquia del fotén Kaluza-Klein
con masa de 900 GeV concuerda bien con la cantidad de materia oscura observada en
nuestro Universo y, no obstante, el fotén de Kaluza-Klein en el mismo rango de masa
también proporciona ajustes excelentes a los excesos observados recientemente en los
flujos césmicos de electrones y positrones (9). Ademds, esta particula vectorial descrita
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bajo el grupo de simetria U(1) puede ser estable (9). Para la elaboracién del presen-
te trabajo, consideramos fotones oscuros de Kaluza-Klein como candidatos a materia
oscura.
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Capitulo 4

Rayos cosmicos

Los rayos césmicos (RC) son particulas de alta energia cargadas detectadas en la Tie-
rra, o en el espacio alrededor de la Tierra, constituidas principalmente por protones
(ntcleos de hidrégeno), nicleos de helio (10 %), y ntcleos de elementos mas pesados,
en menores proporciones, como del hierro (5) . El espectro de energfas del flujo de
rayos césmicos detectado en la Tierra se extiende desde 10%-102° eV. Debido a que los
campos magnéticos provocan el cambio en la trayectoria de estas particulas, su origen

es desconocido, pues su direccion de llegada no apunta directamente a su fuente.

En este capitulo se presentard una resena histérica sobre los rayos césmicos, se hablara
sobre su deteccién, las caracteristicas de su espectro, medido en la Tierra, la presencia
de estructuras en el espectro, asi como de su composicion. Posteriormente, se hard un
enfoque especial sobre los rayos césmicos de alta energia (a partir de £ = 10 eV) y
se discutird sobre los experimentos de altas energias desarrollados para su medicién.
Después se explicaran los mecanismos de aceleracién de particulas que podrian estar
presentes en las fuentes de los rayos coésmicos y se mencionaran las posibles fuentes
galacticas o extragaldcticas de estas particulas. Finalmente, se hablard del modelo de
“leaky box” que serd utilizado para los calculos en esta tesis.

4.1 Historia

A finales del siglo XIX e inicios del siglo XX, cientificos como A. H. Becquerel, J. J.
Thomson, M. Sklodowska-Curie, P. Curie, E. Rutherford, C. T. R. Wilson, J. Elster y
H. F. Geitel (todos ellos acreedores de Premios Nobel) hicieron posible el descubrimien-
to de la ionizacién del aire que explicaba su conductividad eléctrica, pero se desconocia
la causa (61). Era légico suponer que los elementos radiactivos de la corteza terrestre
eran quienes provocaban ese efecto. En 1901 C. T. R. Wilson desarroll6 la cdmara de
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ionizacién para medir el potencial entre dos electrodos por medio de un electrémetro y
obtener asi la cantidad de iones formados en el proceso de ionizacién en la atmosfera.
El propuso alrededor de 1990 que la ionizacion podia deberse a un origen césmico, pero
no llevé a cabo un experimento que probara su hipétesis (62). Hasta esas fechas se
pensaba que la ionizacién del aire se debia a la presencia de materiales radiactivos en
la superficie terrestre y, entonces, al aumentar la altura, la ionizacién del aire debia
de disminuir. Posteriormente, T. Wulf y W. Kohlhorster desarrollaron instrumentacién
mas avanzada, con lo que obtuvieron mediciones més precisas y concluyeron que la
ionizacién del aire ocurria ain alejandose de los materiales radiactivos presentes en la
superficie terrestre (63).

Para confirmar los resultados de Wulf y verificar si la radiacién provenia del suelo,
se comenzaron a hacer experimentos en globos aerostdticos. Los primeros en detectar
la ionizacién del aire de ese modo fueron Bergwitz (en Alemania) y A. Gockel (en Sui-
za) en 1909 (61). Para verificar si la radiacién diminuia con la altura, en 1910 Theodor
Waulf realizé mediciones de la radiacién en la Torre Eiffel ayudado de un electrémetro
elaborado por él mismo, y descubrié que la radiacién en la base de la torre era menor
que en la de la parte superior (64). Después se llevaron a cabo experimentos similares
buscando siempre mayores alturas para verificar este fenémeno. En ese mismo ano, A.
Gockel realizé ascensiones en globos meteoroldgicos para realizar mediciones a altitudes
entre 1100 m y 1800 m con ayuda de cAmaras de ionizacién. Sus resultados lo conduje-
ron a pensar que la radiacién que provocaba la ionizacién del aire se debia a la misma
atmésfera o a algin agente externo a la Tierra. Entre 1911 y 1912, el austriaco Victor
Hess (figura 4.1) efectué los experimentos con los cuales se descubrié la presencia de
una radiacion muy penetrante cuya fuente se encuentra en el espacio exterior y que era
causante de la ionizacién del aire(61).

Los rayos césmicos se descubrieron en 1912 por el fisico austriaco Victor Franz Hess,
él realizd varias ascensiones en un globo aerostatico, elevandose hasta 5 km de altitud:
con tres electroscopios busco el origen de la radiaciéon que provocaba la ionizacion de
la atmoésfera. Ademads, obtuvo que el minimo valor de sus mediciones estaba aproxima-
damente a 700 metros de altitud y que a partir de ese punto la ionizacién aumentaba
lentamente y luego, cada vez mas rapidamente con la altura a partir de los 1400 m de
altitud, lo cual hacia pensar que este fenémeno se debia a la radiacién de alta energia
de origen extraterrestre. Esto le valié el Premio Nobel en 1936, pues dichas mediciones
demostraron la existencia de una “radiacién penetrante proveniente del espacio”, aun-
que no aportaron claves definitivas sobre su naturaleza (65).

En 1914, W. Kolhorster corroboré los resultados de Hess, realizando varios vuelos en
globos y publicé los resultados. De ellos se podia asumir la existencia de una radiacién
extraterrestre de alta energia responsable de la ionizacién del aire a grandes altitudes
(66). Sin embargo, R. A. Millikan se mostraba escéptico ante dicha hipétesis, por lo
que llevé a cabo experimentos sobre los lagos Muir (cerca del monte Whitney) y el
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lago Arrowhead (en las montanias de San Bernardino, California) a diversas alturas
buscando probar de manera precisa que la ionizacién no se producia en la atmosfera.
El experimento consistié en lo siguiente: usando el coeficiente de absorcion de ioniza-
ciéon de una columna de aire que iba desde la superficie terrestre hasta las altitudes
alcanzadas por el globo y el de otra columna de agua a nivel del globo que equivalia a
la de aire, midi6 la ionizacién del aire a nivel del suelo y a nivel de las altitudes a las
que ascendia. Lo que encontré fue que habia maés ionizacién conforme aumentaba la
altura del globo aerostatico y, entonces, si ambas columnas tenian la misma capacidad
de absorcién, la ionizacién no podia deberse al aire de la columna entre el globo y el
suelo (67). Esto lo llevé a concluir que la ionizacién del aire no tenia sus origenes en la
atmésfera y llamé a la radiacion penetrante descrita por Hess como “rayos cosmicos”
(68). R. A. Millikan fue ademds uno de los primeros en darse cuenta de que la produc-
cién de particulas secundarias en la atmosfera terrestre por los rayos césmicos pero no
consideré la evidencia como convincente (67).

Figura 4.1: Victor Hess en la canasta de un globo aerostatico aterrizando después de un

vuelo en 1912 para realizar estudios de rayos césmicos (3).

25



4. RAYOS COSMICOS

En 1930, Bruno Rossi encontré que el espectro de esas particulas secundarias, es decir,
el chubasco de particulas secundarias en la atmosfera formado por rayos cosmicos, tenia
una componente pesada (capaz de atravezar una ldmina de plomo de 1 m de espesor,
equivalente a 10 km de aire) y una componente ligera (capaz de atravesar una ldmina
de plomo de 10 cm). Posteriormente, en las cimaras de niebla se hallaron varias trazas
simultaneas de particulas cargadas, denominandolas “cascadas”, pero a partir de ahi,
su estudio sistemético se debi en mayor parte a Pierre Auger y sus colaboradores (63),
quienes utilizaron un arreglo de detectores en los Alpes para explicar la generacién de
particulas secundarias a través de la colisién de rayos césmicos primarios de alta energia
con el aire.

En otras investigaciones destacaron los experimentos realizados por C. D. Anderson,
S. Neddermmeyer (69) y P. M. S. Blackett (70), los cuales permitieron identificar ra-
yos césmicos primarios con energias de hasta 20 GeV e hicieron notar que el espectro
medido obedece una ley de potencias. También se descubrieron en los productos de las
interacciones de los rayos césmicos el muén (71) y el positrén (72) , que forman parte
del Modelo Estandar de las particulas elementales. A partir de estos descubrimientos
se estudiaron los rayos césmicos con el propdsito de encontrar nuevas particulas entre
los productos secundarios de las interacciones de esta radiacion penetrante. Dichos es-
tudios continuaron hasta la llegada de los aceleradores de altas energias.

Mediante deteccién y medicién de la componente cargada de los chubascos atmosféricos,
G. V. Kulikov y G. B. Khristiansen (73) detectaron en 1958 un cambio en la pendiente
del espectro de energia de rayos césmicos alrededor de £ = 10 eV conocido como
“la rodilla”. A partir de entonces diferentes experimentos se dedicaron a estudiar esta
anomalia. En 1996 se puso en funcionamiento el experimento KASCADE, en Karlsruhe,
Alemania (74), formado por una red de detectores disenada para registrar chubascos
atmosféricos de particulas generados por rayos césmicos primarios con energias entre
de 10! y 106 eV, sobre un 4rea de 200 x 200 m? (figura 4.2). KASCADE ha aportado
informacién importante sobre la composicién de los rayos cdésmicos en la region de “la
rodilla”: con dicho proyecto se descubrié que este fenémeno se debe a una disminucién
en la componente ligera de los rayos cosmicos. En el 2003, el experimento se amplié a
KASCADE-Grande agregando 37 detectores de centelleo con el objetivo de extender
las mediciones de rayos césmicos hasta 10'® eV (75), con dicho proyecto se estudi6 la
rodilla del Fe, concluyéndose que para que la componente ligera y pesada del espectro
sufran estos efectos, la aceleracién de los RC deben estar relacionados con la carga
eléctrica y, en consecuencia, con el radio de Larmor de las particulas aceleradas, lo que
nos dice que este fendmenos sélo puede deberse a campos magnéticos (de la galaxia y
de la fuente).

Respecto a los mecanismos de aceleracion de los rayos césmicos, Enrico Fermi propuso
en 1949 el mecanismo de Fermi de segundo orden, el cual consiste en la aceleracién de
particulas relativistas cargadas debido al aumento de velocidad provocado por la pre-
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sencia de nubes magnéticas que viajan en el espacio (76). Posteriormente, se propuso
un mecanismo més eficiente de primer orden mediante el cual se alcanzan energias muy
altas en menos tiempo por ondas de choque de aceleracién difusiva (DSA).
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Figura 4.2: Experimento KASCADE-Grande ubicado en el KIT, Karlsruhe, Alemania. Se
muestra a la izquierda un plano de la red de detectores y una fotografia de KASCADE a

la derecha (4).

En 1961, J. Linsley dirigié un experimento en Volcano Ranch, en Nuevo México, con
el cual se detecté la primer cascada con energfa mayor a 10%° eV (77), conformada
por 5 x 100 particulas. Hasta la década de los 90’s se detectaron més eventos de
rayos césmicos ultra energéticos: en 1991 Fly’s Eye midié un evento de 3 x 10%° eV
(78) y en 1994 AGASA encontré otro de 2 x 102 eV (79), los cuales han sido los
eventos ultraenergéticos detectados hasta nuestros dias. Esto motivé la construccion del
observatorio de rayos cosmicos ultraenergéticos Pierre Auger en Malargiie, Argentina,
donde esta involucrada una colaboracién internacional de 18 paises para el estudio de
los rayos césmicos (80). Este experimento estd disenado para estudiar el espectro de
rayos césmicos en la regién de energia de “el tobillo” (ubicado alrededor de E ~ 108
eV, donde la pendiente del espectro de RC se recupera). El observatorio cubre un area
superficial de 3000 m? y se constituye de 1600 detectores Cherenkov, un arreglo de
superficies detectoras (SD) y un detector fluorescente (FD) (81).

4.2 Espectro de rayos cosmicos

Varios experimentos terrestres se han dedicado a estudiar la composicién y la energia
primaria del espectro de los rayos césmicos, el cual se extiende desde ~MeV hasta 10%°
eV. Como se trata de particulas cargadas, su trayectoria es desviada por los campos
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4. RAYOS COSMICOS

magnéticos, por lo que no se puede averiguar directamente de dénde provienen ya que
su direccion de llegada no apunta a la fuente. Por las altas energias de los rayos césmicos
ultra energéticos que se han registrado, se infiere que las fuentes pueden estar asociadas
a eventos extremadamente energéticos, pero no se conocen ain qué fenémenos son, més
adelante se discutiran algunas posibilidades.

La composicién de los rayos césmicos primarios es de, esencialmente, niicleos con carga
positiva, de los cuales el 86 % son protones, 11 % particulas—c, 1 % nicleos de elemen-
tos més pesados que el uranio y 2% electrones. (14).

En la figura 4.3 se muestra el espectro del flujo de rayos césmicos detectados por dife-
rentes experimentos (5) . En la region mas energética se tienen menos mediciones, pues
a 3x10%Y eV el flujo es de 1 particula por Km? cada 350 afios (5). El flujo diferencial
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Figura 4.3: Espectro de rayos césmicos detectado con diferentes experimentos (5).
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Debido a variaciones en la composicién quimica de los rayos cdésmicos primarios, se
observan tres cambios en la pendiente de la grafica del flujo de rayos cdsmicos prima-
rios detectados que forman tres estructuras conocidas como “la rodilla”’, “la segunda
rodilla” y “el tobillo”. A energias cercanas a 3 x 10' eV, donde el efecto del viento
solar se vuelve insignificante, se presenta el primer cambio en la ley de potencias del
flujo total de RC: se trata de “la rodilla”. Aqui se tiene un cambio en el indice espec-
tral de Ay = —.3 — .4 (7). Esta estructura fue estudiada a detalle por el experimento
KASCADE desde 1996 (82) hasta el afio 2003, cuando la red de detectores se extendié
y se renombré KASCADE-Grande (83). A altas energfas, donde + es el indice espectral
y vale v = —2.7, el espectro de rayos césmicos tiene dos estructuras conocidas como “la
rodilla” (alrededor de 3 — 5 x 10'° eV) donde v cambia de —2.7 a —3.1 y “el tobillo”
(entre 4 y 10 x 10'8) donde 7 cambia de +.3 a —.4 (84).

Las mediciones de la composicién quimica de los rayos césmicos muestran que los
nicleos con nimero atémico Z > 1 son relativamente mas abundantes en los rayos
césmicos que en el material del sistema solar (6). Ain no se comprende a qué se debe
ésto, pero es posible que la causa sean las colisiones de rayos césmicos en el medio in-
terestelar. En la figura 4.4 puede observarse el espectro de energia de varios elementos
que componen los rayos coésmicos de bajas energias. Para energias debajo de £ = 10
GeV, el flujo varia de manera significativa debido a la “modulacién solar”.
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Figura 4.4: Espectro de energia de algunos elementos quimicos presentes en los rayos comi-

cos. (6).
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El Experimento KASCADE-Grande (85) (KArlsruhe Shower Core and Array DEtector
with Grande extensién) fue un detector de rayos césmicos de alta energia (1 PeV — 1
EeV) creado en 1996 por el Karlsruher Institut fiir Technologie. El objetivo méas impor-
tante del proyecto KASCADE-Grande fue buscar una posible “rodilla” para el espectro
de Hierro, pues tal vez esta estructura estaba relacionada con “la rodilla” del espectro
primario de rayos césmicos (86) por caracteristicas que presentan de forma distinta las
componentes ligera y pesada de los RC. Ademas, pretendid estudiar la composicién de
los rayos césmicos primarios generados en la atmodsfera y las interacciones hadrénicas
en el rango de energia de 1016 - 10 eV (7).
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Figura 4.5: Componentes total, ligera y pesada del flujo de rayos césmicos medido por

KASCADE-Grande en el intervalo E = 1016 eV a 10'® eV (7).

El origen de este fenémeno era desconocido hasta hace unos anos, sin embargo, se
decidi6 estudiarlo buscando la rodilla del Fe mediante el experimento KASCADE, de-
dicado a estudiar el espectro de rayos césmicos a energias de 106 — 10'® eV. Gracias
a este proyecto se sabe que la rodilla es generada por una disminucién en el flujo de
rayos césmicos primarios con masa ligera (Z < 6) (87), esto es debido a la pérdida de
eficiencia en el campo magnético de los aceleradores o fuentes de RC dentro o fuera
de nuestra galaxia, por lo que las particulas mas masivas sufren un mayor efecto de
aceleracién que las ligeras, ocasionado que el flujo de la componente ligera de los rayos
césmicos disminuya (88), (84). Algunos astrofisicos atribuyen ésto a la ruptura de los
nucleos primarios (89), (90). KASCADE muestra también evidencia de que la composi-
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4.2. ESPECTRO DE RAYOS COSMICOS

cién quimica de los RC cambia a través de la regién de la rodilla con una tendencia a ser
cada vez mas dominada por nicleos pesados de alta energfa, al menos hasta £ = 10!7
eV (90).

Esta estructura se forma por un decremento de particulas electromagnéticas en el flujo
de rayos césmicos (88). La figura 4.5 muestra los puntos del flujo pesado detectado por
KASCADE-Grande. En la gréafica 5.2 se muestra el ajuste x? de los datos del flujo de
espectro de energia de la componente pesada, con las bandas de error. Los resultados
de los ajustes se muestran en la tabla 5.2.

Ahora se mostrard la region de mas alta energia: 1 PeV-1 EeV. En la figura 4.6 se
muestra el espectro de energia de todas las particulas detectado por KASCADE-Grande
en la regién de la segunda rodilla (4). Se grafica el nimero de particulas cargadas y
el nimero de muones, y se utiliza la diferencia entre ambas cantidades para realizar el
ajuste a los datos.
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Figura 4.6: Espectro de energia total en la regién de la segunda rodilla, medido por
KASCADE-Grande multiplicado por E?: se grafica el niimero de particulas cargadas y
numero de muones (para protones y nucleos de hierro). Para realizar el ajuste se empled

la técnica de utilizar la diferencia de las tasas de las particulas cargadas y del hierro (4).

KASCADE-Grande se ubic6 a 49.1° N, 18.4° E y 110 m sobre el nivel del mar en el
Karlsruher Institut fiir Technologie de Alemania. Estuvo conformado por 37 estaciones
con detectores de centelleo de un drea de 10 m? cada uno. Este experimento fue un de-
tector de rayos césmicos que empled la técnica indirecta usando chubascos. Asi mismo,
fue una extensién de KASCADE: los detectores de Grande eran sensibles a particulas
cargadas pero en KASCADE midi6 el componente mudnico de manera independien-
te (7). Asi, KASCADE-Grande cubria un drea de 700 x 700m? y contenia detectores
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blindados y no blindados para medir diferentes tipos de particulas como electrones o
fotones: las particulas atraviesan distintos materiales debido a las caracteristicas de
cada una, por ejemplo, los detectores de centelleo blindados son sensibles a los muones
con energia umbral arriba de 230 MeV para la incidencia vertical (4). Ademds tenfa un
dispositivo de localizacién de muones y un calorimetro (91).

“El tobillo” se presenta a una energia de 4 — 10 x 10'® eV y aqui la pendiente en
el espectro de RC se aplana con un cambio en el indice espectral de Ay = +.3 — .4 (7).
Se piensa que este fendmeno es provocado por cambios en la composicién debido a una
transicion de la componente galactica a extragalactica. Se cree que los RC de energias
de hasta 10'® eV son originados en nuestra galaxia, sin embargo, los que sobrepasan
energias més alld de la regién del “tobillo” (rayos césmicos de ultra altas energias) no
pueden confinarse a la galaxia, pues su radio de Larmor en el campo magnético galacti-
co tipico es del mismo orden del tamano del radio de la galaxia, o incluso méas grande
(5). Es posible que explosiones de remanentes de supernovas sean las fuentes de los
rayos césmicos con energias entre TeV - 10 eV. Por ejemplo, el objeto W443 1C443,
detectado por el observatorio Fermi-LAT, es un remanente de supernova cuya energia
méxima para la aceleracién de los protones es de E < 104 eV (92). Existe evidencia
mostrada por el Observatorio Pierre Auger en el 2017 sobre la presencia de fuentes de
rayos césmicos extragaldcticos (8): tal como se muestra en la figura 4.7.
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Figura 4.7: Mapa en coordenadas galdcticas del flujo de rayos césmicos con energia E > 108
EeV. Se muestra la direccién de los rayos cédsmicos de la fuente (marcada con la cruz) en
direccién al dipolo de rayos césmicos de la distribucién de galaxias 2MRS. Los contornos

en la fuente delimitan una regién con nivel de confianza del 68 % y 95 % (8).
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4.3 Mecanismos de aceleracion de los rayos cosmicos

Hay un mecanismo de aceleracién conocido como “proceso de Fermi de segundo orden”,
propuesto por Enrico Fermi en 1949 (93), donde se explica la aceleracién de particulas
relativistas y la existencia de nubes magnéticas que viajan en el espacio y que aumentan
la velocidad de las particulas cargadas con las que se encuentran (76). Al reflejar las
particulas, las nubes magnéticas actian como “espejos magnéticos” (14). Como los
rayos césmicos pierden parte de la energia ganada por las interacciones con el gas
interestelar o galactico entre dos colisiones, se requiere aqui una inyeccién minima de
energia sobre la cual las particulas puedan acelerarse eficientemente (61). La energia
promedio ganada por colision es:

AFE 8 rv\?2
= - (= 4.2
< E > 3 (c) ’ (4.2)
siendo v la velocidad de la nube y ¢ la de la particula. El nombre de “proceso de Fermi
de segundo orden” se debe a que la energia promedio es proporcional a (v/c)?.

El espectro de energia que se tiene con este proceso es

1
N(E)E = CxEaacdE, (4.3)
donde C' es una constante, a = %Z—z, L es la distancia que recorre la particula entre las

nubes magnéticas y T.s. €s el tiempo caracteristico en el que una particula permanece
en la regién de aceleracion.

Este modelo presenta problemas, pues tomando en cuenta la densidad de las nubes
observada, la cantidad de energia que se gana con este proceso es muy baja. Ademas,
este mecanismo falla al explicar el valor de 2.7 del coeficiente de absorciéon v que se
tiene en el espectro de energias de los rayos césmicos.

El mecanismo de aceleracién mas comtun en astrofisica es la aceleracion difusiva en
ondas de choque de aceleracién difusiva (DSA) también llamado “proceso de Fermi
de primer orden” (94). Con este mecanismo los rayos césmicos alcanzan energias muy
altas, se asume que en explosiones de supernovas o nicleos activos galdcticos se pro-
ducen ondas de choque que transfieren energia a las particulas cargadas del medio. El
propésito de este mecanismo es obtener una ganancia de energia que es lineal en (v/c),
lo cual haria maés efectivo al proceso de aceleraciéon. Aqui se tiene una total simetria
cuando la particula cruza la onda de choque corriente descendente a la ascendente o
viceversa. Desde un punto de vista matematico, la difusién garantiza la isotropizacién
de la distribucién de particulas tanto en los marcos de referencia de corrientes ascen-
dentes como descendentes. Por otro lado, desde el punto de vista fisico, el proceso de
dispersion entre las particulas y la turbulencia magnética es el verdadero responsable
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de la transferencia de energia entre la energia cinética del plasma y las particulas no
térmicas (5).

Considerando la energia promedio de las particulas después de una colision como
E = BEy, donde Ey es la energia después de la colisidn, el espectro de energia en
la aceleracion de Fermi es:

N(E)IE = CxE "“sdE, (4.4)

los parametros P y [ obtenidos con el mecanismo de segundo orden de Fermi pueden
ser utilizados aqui. P es la probabilidad de que una particula permanezca dentro de la
region de aceleracion después de la colision. El promedio de energia ganada en un viaje

es de:
AE 4
(%) = 50 45)

Considerando también la probabilidad de escape de la particula P.g., donde Pz, =
1 — P, se tiene:

4v
Pese 35 (4.6)
Sustituyendo las ecs. 4.2 y 4.6 en la ec. 4.3 se obtiene el flujo diferencial:
N(E)dE = Cx E2dE, (4.7)

El mecanismo de aceleracién de primer orden es el mas eficiente y probable de ocurrir
porque se espera que las ondas de choque sean producidas por varios fenémenos as-
trofisicos (94), ademds de que es posible obtener un valor numérico para el exponente
a pesar de que aun no se obtenga el observado.

Figura 4.8: Representacién esquemética del modelo de “leaky box” (5).
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Para tomar en cuenta la propagacién de rayos césmicos en la galaxia, se asume que esta
descrito por el modelo conocido como “leaky box”, cuya representacién esquematica se
muestra en la figura 4.8, el explica que los RC son producidos por fuentes en el disco
galactico distribuidas en el halo magnético sobre y debajo del disco antes de escapar al
medio intergaldctico (5).

En este modelo la galaxia se representa como un cilindro de radio ~ 15 kpc y gro-
sor de ~ 300 pc. Los RC viajan de manera estocdastica en un disco con altura de ~ 6
kpc a partir de las caras del cilindro de la galaxia. El tiempo de propagacién de un rayo
césmico en la galaxia es de 10% afios (53). El campo magnético de la galaxia provoca
el confinamiento de rayos césmicos dentro del cilindro, sin embargo, algunas de estas
particulas logran escapar del mismo difusivamente. Mientras los RC se propagan en
la galaxia van perdiendo energia por procesos, por ejemplo, la producciéon de pares,
produccién de piones o interacciones tipo Compton (95).

En este trabajo utilizamos el flujo de rayos césmicos de la galaxia para calcular la
interaccion total entre los protones y la materia oscura presente en la Via Lactea. Uti-
lizando la seccion eficaz de interaccién que se calculd previamente con la aproximacién,
se programé el célculo en Fortran. Los resultados se muestran en el capitulo 5.

4.4 ;Cbémo se detectan los rayos cosmicos?

El espectro de energia de los rayos cosmicos se extiende en el rango de MeV’s hasta
10%Y eV y es necesario utilizar diferentes técnicas especializadas para medir a distintos
energia del espectro. Estas técnicas de medicion se clasifican en directas e indirectas.
El flujo de rayos césmicos a bajas energias es muy grande y puede ser detectado direc-
tamente con globos aerostaticos y satélites, pero a altas energias este flujo disminuye
de manera rapida y su medicién directa se vuelve impractica. Por ejemplo, a energias
del orden de E = 10'7 eV se detecta una particula por km? cada hora (96) , mientras
que a E = 3 x 10%° eV el flujo de RC es de una particula por km? cada 350 afios
(5) . Entonces se hace uso de detecciones indirectas, las cuales miden los chubascos de
particulas generados por rayos césmicos que se forman en la atmoésfera, estas medicio-
nes se hacen con experimentos montados en la superficie terrestre o debajo de ella. Se
busca que estos arreglos cubran una superficie bastante amplia para que se compense
el poco flujo de rayos césmicos a estas energias.

Para realizar mediciones directas, se utilizan detectores cuyos principales componentes
son imanes, plastico centellador, cdmaras de emulsién y calorimetros. Los experimentos
instalados en satélites o realizados en globos aerostéticos (como AMS (97), BESS (98),

ATIC-2 (99), JACEE (100), CAPRICE (101) , PAMELA (102) , etc.) son limitados por
el drea efectiva sobre la cual trabajan y por el tiempo en que se realizan las mediciones.
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Esto pone un limite de energia para los rayos césmicos que pueden detectar, el cual es
de 10% eV.

Para poder medir rayos césmicos de més altas energias (E > 10! eV), se han desa-
rrollado técnicas de deteccién indirectas basadas en la observacién de los chubascos de
particulas secundarias generados por la interaccion de los rayos cosmicos primarios con
las particulas de la atmdsfera, pues esto genera una cascada de particulas que puede ser
detectada a nivel de la superficie terrestre. El chubasco de particulas esta compuesto
basicamente de la componente electromagnética (electrones y positrones), la muénica,
la hadrénica y la del neutrino. De este modo, los detectores de rayos cosmicos de altas
energias registran los fotones y particulas secundarias como muones y hadrones de las
cascadas de particulas en la atmésfera producidas por los rayos césmicos primarios, de
donde reconstruyen su energia y direccién de arribo.

Los rayos césmicos de altas energias se detectan con menor frecuencia: el flujo de rayos
césmicos con energfa £ = 10'® eV es de una particula por km? por semana, y con
energfa de E = 10?0 eV es de una particula por km? por siglo. Como estos experimen-
tos se encuentran a nivel del suelo, puede aumentarse el drea efectiva de la medicién,
haciendo posible la deteccién de rayos césmicos de energfas superiores a 10 eV. Algu-
nos ejemplos de este tipo de experimentos son KASCADE-Grande (103), Pierre Auger
(104), TIBET (105), IceCube (106), HAWC (107) y AGASA (108).

KASCADE, por ejemplo, fue un experimento que contaba con un drea de 200 x 200
m? y se constitufa principalmente por un arreglo de 252 estaciones detectoras dedi-
cadas a medir la componente electromagnética y mudnica y un detector central con
un calorimetro que media la componente hadrénica (74). Este arreglo se ubicaba en el
Karlsruher Institut fiir Technologie, en Alemania, y en 2003 se extendio el area de de-
teccién agregando una nueva red llamada Grande, la cual se conformé por 37 detectores
de 10 m? cada uno (75). El nuevo proyecto se llamé KASCADE-Grande, el cual trabajé
hasta el 2013 (103) especificamente entre las energias de 10'6 eV a 10'® eV, principal-
mente, en la regién donde se localiza “la rodilla” en el espectro de rayos césmicos (109).
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Capitulo 5

Calculo de la seccion eficaz de interaccion

fermion-foton oscuro

A continuacién se muestran los cdlculos realizados para obtener la amplitud de proba-
bilidad, seccién eficaz de dispersion y su respectiva gréafica de la interaccién, asi como
los resultados de las gréaficas de la seccion eficaz de dispersion con diferentes valores de
las variables energia constante de acoplamiento, masa del bosén y diferencia de masas
entre el fermion y el boson. Se estudia el caso de la interaccién de un fotén oscuro de
Kaluza-Klein con un electrén y después para un protén, y se explica la manera en que
fueron programados algunos de los céalculos.

5.1 Diagrama de Feynman y amplitud de probabilidad

El proceso que se quiere estudiar es la colisién entre rayos cosmicos y particulas de ma-
teria oscura a muy altas energias. Para ello se usa el modelo de partones, el cual toma
en cuenta que los rayos césmicos son nucleones en su mayorfa. Cada nucleén se con-
forma por partones, conformados por quarks (fermiones) que se encuentran confinados
gracias a la fuerza fuerte mediada por los gluones (bosones). Se analiza la interaccién
fermién y bosén (fotén oscuro), la cual es una dispersién tipo Compton. En este tipo
de reacciones se tienen tres posibles canales o modos de interaccién: s, t v u, que se
muestran en la figura 3.5 del capitulo 3. En este caso es utilizado el canal s porque ese
modo es el dominante en la resonancia, que es donde se realiza este estudio (110).

Los canales se describen en términos de las variables de Mandelstam (s, ¢, u), las
cuales son cantidades invariantes de Lorentz, es decir, son escalares y debido a ésto son
convenientes para construir la amplitud invariante M del diagrama de Feynman. Dichas

37



5. CALCULO DE LA SECCION EFICAZ DE INTERACCION FERMION-FOTON
OSCURO

variables contienen informacién del momento, la energia y el angulo de dispersién de las
particulas. La principal ventaja de su uso esta en las aplicaciones de simetria cruzada
para algunos procesos (111), se definen como:

s = (;m +p2)2 = (p3 +p4)27
= (p1 —p3)* = (p2 — pa)?,
u = (p1—p1)* = (p2 —p3)?,

(5.1)

Cada una de variables de Mandelstam es igual al cuadrado del cuatrimomento de la
particula intermediaria involucrada en cada proceso. Solamente dos de las tres varia-
bles son independientes, ya que Pf = mf y P1 + P, = P3 + P, por conservacién de
momento y energfa, de modo que cumplen s+t+u =Y, m? (110, 112). En este cdlculo
se toma en cuenta un fermién que colisiona a muy altas energias con un bosén oscuro
de Kaluza-Klein, el cual se encuentra en reposo al momento del choque. En la figura
5.1 se muestra el diagrama de Feynman construido que representa esta interacciéon. En
dicho proceso, el fermion interactia con el bosén, se forma el propagador y después
salen el fermion y el bosén con momentos diferentes a los iniciales. Ahi las particulas

son representadas de la siguiente manera:

f(P) es el fermién con cuadrimomento P que entra,

Bi(K) es el bosén con cuadrimomento K que entra,

f1(q) es el propagador (particula virtual) con cuadrimomento ¢,
f(P ") es el fermién con cuadrimomento P que sale,

Bi(K ') es el bosén con cuadrimomento K que sale.

K?

>

Figura 5.1: Diagrama de Feynman para la dispersién de un fermién y un bosén oscuro de

Kaluza-Klein en el canal s (9), (10), (11).
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5.1. DIAGRAMA DE FEYNMAN Y AMPLITUD DE PROBABILIDAD

Aqui se tiene que:

¢ = P'+KY, (5.2)
¢ = Pe+K'5 (5.3)

Para construir la matriz reducida se usaran las reglas de Feynman y algunas identida-
des del dlgebra de Dirac presentadas en el apéndice A, ademés, los espinores f(p) son
representados como: u(p) para las particulas que entran y como @(p’) para las particulas
que salen. Por otra parte, seran utilizados los operadores de quiralidad 3.9 explicados
en la seccién 2.1.

Entonces, la matriz reducida del diagrama de Feynman 5.1 es:

—iM = ’L_L(P ,)[—Z'gny'/(PLYL —I—PRYR)]G;(K /) <A—Zm1> X
eu(])[—igy" (PLYL + PrYR)u(P)
(5.4)

’

donde €, (K) es el vector de polarizacién del bosén que entra con momento K, €, (K )

. .’ ’ /
es el vector de polarizacién del bosén que sale con momento K , my es la masa del
fermion que se dispersa y

4= 'YMqH-
(5.5)

Para una particula virtual fuera de su capa de masa se cumple que ¢> # m% (off-shell).

En la figura 3.4 del capitulo 3 se presenta un diagrama de la interaccién que esta-

mos estudiando, donde el fermién colisiona con el bosén oscuro: el bosén se encuentra

en reposo y el fermion se dispersa bajo un dngulo . Como el blanco esta en reposo, la

orientacion del eje x del sistema de referencia coincide con la direccién de movimiento

del fermion, es decir: P || , ademas, a lo largo del capitulo se utilizan unidades natu-

rales (¢ = 1, h). Despreciando la masa del fermién my, entonces: £ ' = |P_"| y también
— |P|. Ahora, para el bosén definimos:

Ky = w=w
(5.6)
Asi, los cuadrimomentos toman la forma:
P* = (E, ) (E',P 'cost, P 'senf,0) = (E ', E 'cosh, E "send,0),
K" = (w,K)=(Mp,,0),
K /u _ (w /7 )
Pt = (E, ) (E,P,0,0)=(E,E,0,0).
(5.7)
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A continuacién se obtiene la forma de MT:

! !/

<4m*={wpwwwmn+mmmw<(
(PLYL + PrYg)u(P)}
i t

ZMHWWWHH+%HW@WW< )(ﬁK»W@%

i

(PLY1, + PrYR)]'(a(P

(5.8)
Se demuestra la siguiente igualdad:
1 B 1 B Py +m B b+m _ pt+m
p—m P —m  (pry —m)(phm +m) (PP (1) = m? o p? - m?
(5.9)
Ahora se usa la identidad B.3 para llegar a:
.I.
. . % +m ’
(—iM)T = ig*ul(P)y"(PLYL + PrYR)] € (K) < qﬂ - m;) e (K )
1
VY (PLYr + PrYR)| [(u(P")T4°]1,

(5.10)

y entonces:
. . * H +m f ’
(M) = ig*ul (P)[(PLYz + PrYR)1y*]es(K) (W) (K )
1
[(PLYL + PrYR) ' 1(y"Tu(P ).

(5.11)

Por la férmula B.2:
gt +m
i)t = ig?ul(P) (O)2(P]YL + PhYR)n vy en (k) [ LT ¢ (K
(—iM) g u'(P) (V) (PLYL + PrYR)v 2"y )€, (K) 2 —m? (K )

I
(YL P} + PhYR)A*y" 2 1y 0u(P )
T pt
= ig*[uf (P)Y°O)[(PIYL + PLYR)Y "1 )€ (K) (M - >eV(K

2
q= —mj

[(YLP] + PEYR)Y v+ 1y u(P )}
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Empleando nuevamente la férmula B.3, se llega a que:

2 e (K )

Ontin0 T
. . 9 * VY qu M !
(—)f = zf[uwmpzn+P;YR>VW1%<K>( peg— )
1

!

[(YLP] + PEYR)A 201 {7 u(P )}
(5.13)

como PL r = PL R, se tiene entonces que:

Vv yoqh, + m1>

2

(—iM)" = ig’en(K)e (K /)E(P)[VOPLYL+70PRYR]’YO’Y“’YO( 2 —m
- 1

[P+ Prly°y"7°7 u(P ).
(5.14)

Se multiplican por i ambos lados de la ecuacién. Ahora, se tiene:
M = g (K)e (K )a(P)[Pry Yy + PLyYry ")

Orym f +m /
(7 i 1) YL P + Pr¥anyu(P )
—

71°7# 04 + m1>

/

= g€ (K)e (K )u(P)[Pry*y°YL + Pray*y YR] < 2 —m2
- 1

[PLA°y YL + Pryy Yelu(P ')
Onkrogh +m
T s
1

/

= gy (K)e, (K u(P)y"[PLYL + PRYR]Y" (

!

+Pry"" YR]u(P ).

(5.15)
Aplicando la identidad B.4, se obtiene:
, 0n0 1t T+m 0
M = ge(K)e (K Ya(P) [PLY; + Py (” B )
—my
PRy YL + A Py Yalu(P ),
(5.16)

y dada la identidad B.1, entonces:
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2

% I _ IA'U’IA +m 0
Mfzf%MMmeWWﬁ+mmm”ZSmm7>
- 1

[PrRYLY + P YRy Ju(P )

p Bl Hgu +m 0
g6 (K )ey (K )a(P)Y'[PLYL + PrYR] (WWW)

2 2
q= —m3

[PRYL + PLY RV u(P ).
(5.17)

Haciendo uso de 5.5 y B.4, se tiene que:

* "N~ +m v !
M= 6 (K (K a(P) P+ PV (AT ) [PaY + Yl u(p )
—

(5.18)

De las férmulas 5.4 y 5.18 se obtiene:

A+ my

2
q2_ml

/

M2 =MM = [¢?(K)e (K )a(P)(PrYL + YrPL)Y” (PRYL + PLYR)

A+ my

2 2

yu(P g’ (K Nea(K)a(P )y (PLYy + PRYR)q >

P (PLYL + PrYR)u(P)]
4
= e )G el [a(P) PV + Vi)
V(4 +m1)(PRYy, + PLYR)Y u(P )a(P ")y*(PLYy + PrYR)
(4 +m)y?(PLYL + PrYR)u(P)].

(5.19)

Expresando las matrices en términos de sus elementos y reagrupando términos, se tiene
la siguiente expresién:

:mfzWfkpﬂmwmmK%mfwmwwm®mﬁm&>

V(4 +m1)(PRYL + PLYR)y u(P )a(P )y*(P Yy + PrYr)
(4 +m1)y?(PLYL + PrYR)).
(5.20)
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Ahora, se requiere obtener la probabilidad de que se lleve a cabo la colisién entre
el fermion y el fotén oscuro, entonces se debe calcular la probabilidad promedio de
dispersion \M|2 Para ello se hace un promedio entre los posibles estados iniciales de
los espines (asumiendo que el blanco y el haz no estén polarizados) y se realiza una
sumatoria sobre todos los posibles estados finales (110). Para los fermiones hay dos

posibles estados iniciales (espin s = 1/2 6 s = —1/2) y para los bosones hay 3 (espin
A=—-1,A=006 A =1), en total son 6 posibles estados iniciales. Entonces:
2
IMIT =g M (5.21)
A0
donde:

s representa los posibles estados de los espines para el fermién que entra,
s ' los estados de los espines para el fermién que sale,

A son los estados de los espines para el bosén que entra,

A " son los estados para los espines del bosén que sale.

Entonces se tiene:

2

4
PO = G S e (K el Tl (P (P)

(PRYL, + YRPL)Y (4 +m1)(PRYL + P YR)Y us(P ag(P ' )y°
(PLYL + PrYR)(4 +mi)y? (PLYL + PrYR)]
4
= LI S e W)es(K) Y en(K eu(l VTS wh(P)as(P)
6 (q ml) A by S
(PRYL + YRPLY (4 + m1)(PrYL + PLYR)Y" Y up(P ap(P )y

(PLYr, + PrYR)( 4+ m1)y?(PLYL + PRrYR)].

(5.22)
Se toma en cuenta que:
Sl () = SN N =~ +
A A 1
S uP)a(P) = Y u(Ps)a(P.s) = (f +my),
(5.23)

donde my es la masa del fermién.

Asi, se tiene que
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4 / /

g K, K K. K

@y v D) e+ VTP S mp) (PrY + YaP)
1 h 7

V(4 +m1)(PRYL + PLYR)Y (P + my)y*(PLYy + PRYR)( 4+ m1)
YA (PLYL, 4+ PrYR)]

S| =

v

(5.24)

Aqui se desprecia la masa del fermién m en comparacién con la energia del haz:

) 1 4 K, Kz KK,
M = ——F (= -+ — + T PrY; YrP v
M 6(q2—m%)2( o Mpz NG Mp: P+ Y

(4+ma)(PRYL + PLYR)Y" P 'y*(PLYL + PRYR) (4 +m1)y* (PLYL
+PrYR)]|.

(5.25)

KLK, .
Al desarrollar el producto (—g,g + [J(\Zi? )(—Gau + ]\‘/}B%“) resultan cuatro términos. De

< - 2 , .
esta manera, se manejara la probabilidad |M|” como la suma de cuatro términos de
probabilidad:

—9 — 2 ~=2 ~r 2 a2
R VoA T4 AR 1 S T (5.26)
) @ 6), @
en donde,
—2 1 g
M = =5 (909an) T P(PRYL + YRPL)Y (4 + m1)(PrYL + PLYR)
D 6 (g2 —m3)2 oo |
VP N (PLYL + PRYR)( 4+ mi)YP (PLYL 4+ PrYR)],
(5.27)
B = d T ) i peaYy + Ve k)
= ——2 —— (—g3—>" RYL RLL 1
@ 6 (¢* — m%)2 ’ Mél
(PRYL + P Y)Y P /WQ(PLYL + PrYR)(4 + ml)'VB(PLYL + PrYR)],
(5.28)
_ —¢'K, K '
ik g C TPy (PLYL + YrPr)(4 +m1)(PrYL + PLYR)Y" P v

@  6(¢> —mi)2ME,
(PLYL + PRYR)(,Q + M1)(PRYL + PLYR)’}/B],
(5.29)
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'K, KK, KM/ , L e
Tr[ Py (PLYr + YrPr)( 4 +mi)(PrYL + PLYR)Y" P v

2

@  6(q>—mi)>M}
(PLY1 + PrYR)(4 + m1)(PrYr + PLYR)Y"].

(5.30)

Comenzaremos a calcular la primer matriz:

4
DU = 7oy aton) TrLP(PRY + YaPL ) (o ) (PRYE + Pi Vi)
1
VM Py (PLYL + PRYR)( 4+ mi)7?(PLYL, + PrYg)).
(5.31)

Contrayendo indices:

=2 1 gt
M = = Tr| P(PrRYr + YrPr)vs( 4+ m1)(PrYr + PLYR)Y
‘ ’CD 6 (qg_m%)g [ ( ) ,3( )( ) !
P Y (PLYL + PrYR)(4 +mi)y’ (PLYL + PrYg)].
(5.32)
Usando las férmulas B.4, B.5, B.6 y B.7 se llega a la expresion
NP = L [ Pas(PuYe + YPa)(4+ ) (PaY + PYi)
= 2735 oo rIAYB\LLYL RIR mi)\LRYL LYR)7Y
@ 6 (¢* —mi)? g a
P A (PLYL + PrYR)(f +m1)(PRYL + PLYR)Y"].
(5.33)

Como se estan manejando elementos de matrices, esta expresién puede reagruparse,

entonces
4
M2 = & I TelyP Pra(PLYi + YaPR) (4 + m)(PRYL + PLYR)va
) 6 (¢> —mq)
P 'V (PLYr + PRYR)( 4+ ma1)(PrYL + PLYR)),
4
= é WQW TT[—Q P(PLYL+YRPR)(/q+m1>(PRYL+PLYR)
(=2 P ) (PLYL + PRYR)(4 +m1)(PrYL + PLYR)).
(5.34)

A continuacién se renombran algunos términos para simplificar los cdlculos:

4
DUy = gt ATYUPAUL+m) BUP A4+ m)B]

@ 1
(5.35)
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donde:
A = P.Y, + PrVg, (5.36)
B = PRrYr+ PLYR, (5.37)
asi se tiene que:
WP = L9 (A 4B PABmY)

® 6 (¢2—m3)
(P A 4B+ P ABm1)).

(5.38)
Se desarrolla el producto dentro de la traza obteniendo:
M7 = gLTT[(,PA 4B P'A 4B+ PA 4B P ABm
©  3(P-m}? 1
+ PABmy P A 4B+ PABmi P ABmy). (5.39)
Entonces
-— 2 2 g4 ’ ’
M = - —— T A 4B A 4B A 4B AB
+my PAB P A 4B+m? PAB P AB. (5.40)
Se define:
G(P,P') = Tr[PA(4+m1)B(P VA(4+m)B],
Tr[(PA 4B P A 4B +mi PA 4B P AB
+my PAB P A 4B+m? PAB P AB],,
(5.41)
de esta manera, la ec. 5.40 toma la forma
a7 2 2 94 /
= - P P). 42
My = 5 e PP (542)

A continuacién se trabajard con cada uno de los cuatro términos que contiene la traza
en la ecuacién anterior. Comenzamos notando que Ag = ¢B y que BP/ = P/ A, lo
que se demuestra empleando el algebra de Dirac. De este modo, se puede probar que
los términos de la traza satisfacen las siguientes igualdades:

PA 4B PAYB = P 4P 4B, (5.43)
PA 4B P AB = P 4P AB, (5.44)
PAB P'A 4B = PP HJAB, (5.45)

PAB P'AB = P P BA’B. (5.46)
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Ahora, por las ecs. B.11 y B.12 del apéndice se tiene

P% = Pp, (5.47)
PrPp =0, (5.48)
entonces:
b
Bt = %Jrgf’, (5.49)
b d
B = %—5675, (5.50)
db d
AB® = 5+§ 5 (5.51)
2 2
pazp - U 4C = & (5.52)
(5.53)
donde
a = YP+Yg, (5.54)
b = YP+YE (5.55)
c = YP-YE (5.56)
d = YiYg. (5.57)

Se procede a calcular las trazas de las matrices utilizando propiedades de las matrices
de Dirac. Primero, se tiene que:

TP 4R 4] = TrlP g P2— 4 P
= 2q P Tr[P 4 -Tr[P 4 4 P
= 8(¢ P Vg - P)— 4P -P). (5.58)
donde se us6 B.8 y B.9.

Tomando la traza del término 5.43 y utilizando 5.49:
Tr(PA 4B P A 4B] = Tr[P 4 P " 4B")
_ C(e L
= 1elp 4 P45+ D)

a

= el P AP A TR 4P

a / / ’
= 54[(13-61)(13 q)—(P-P )q-q)+ (P -q)q-P )]
24 e, PP
2 ~ —_——

T.antisimétrico T.simétrico en vp

(5.59)
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donde se empleé B.10. Como la contraccion de un tensor antisimétrico con un tensor

simétrico da cero, entonces:

Tr[PA 4B P'A4B] = ZA(P-)(P -q)=(P-P)q-q)+ (P -q)q- P
= 2P (P q)— (PP )]
(5.60)
Asi mismo,tomando la traza de 5.44 y empleando 5.50:
Tr[PA 4B P 'AB] = Tr[p 4 P A’B]
»(db  cd
= e e (55 )]
= Dl 4 2 S TR 4P )
—_———— —_———
0 0
= 0.
(5.61)
Para la traza de 5.45 se emplea 5.51:
Tr[PAB P'A 4B] = Tr|pP P’ fAB
= e p 4 ()
= Drelp P —edT P P ]
0 0
= 0.
(5.62)
Y para la traza de 5.46 se emplea 5.52 y B.8:
Tr[PAB P 'AB] = Tr[P P BA’B]
= Tr[p p &)
= &Tr[p P
= d%4P.-P’
= 4d*P-P .
(5.63)
Sustituyendo los resultados de las trazas 5.60, 5.61, 5.62 y 5.63 en la ec. 5.41 se obtiene:
GP,P) = (2a2(P-q)(P -q)—(P-P )@ +4miPP-P')  (5.64)
= (4a(P Q)P q)+ (4m3d® — 2ag®)(P - P /)> (5.65)
= 4<a(P-q)(P’-q)+(m§d2—“‘212)(13-13 ’)). (5.66)
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2 2
@ B3
Para encontrar |ﬁ|2 partimos de la ec. 5.28. Contrayendo los indices 8 y utilizan-

do las propiedades B.4, B.5, 5.5 y B.7:

Se procede a calcular las otras tres matrices: M|, (M|, v \ﬁlz@

M2 = 9 Ko Ky Tr[P(PrYL + YrPL)vs( 4 + m1)(PRYL + PLYR)Y"
@ 6(¢> —m3)2Mp,
P A (PLYL + PrYR)( 4+ m1)v?(PLYL + PrYg)]
(K, K,)

= Tr[f’y (PLYL -+ YRPR)(/Q + ml)(PRYL + PLYR)
6(q*> — m7)* Mg, ’

VP Y (PLY + PRYR) (4 +mi)(PRYz + P YR,

(5.67)
y por la identidad B.7:
Wi 9K Ky Tr[-2 P(PLYL + YrPr)( 4 +m)(PrYL + PLYr)
= r|—= LYL RLR m1)(FRYL LYR
) 6(¢q*> —m})? M3,
(v* P 'y*)(PLYL + PrYR)( 4 + m1)(PrYL + PLYR)].
4
-9
= Tr—2 P(PrLYr, + YrPr)( 4+ m1)(PrYr + PrLYR
s e T A )4+ ma)( )
K, K, (" P 'v*)(PLYL + PrYR)(4 + m1)(PRYL + PLYR)].
(5.68)
Ahora bien, se tiene que
K K, (v P’y = K P K’
(5.69)
Por otra parte, usando la ec. B.13 en la expresion anterior:
KK/ (v Py = K'@P -K'— K P
(5.70)

Entonces, sustituyendo en 5.69:

Ky KgK, K, (4 Py)(" Py = K P KK P K
= KpPKK @ -K'- K P)

= K@QP K- P K)x
K'ePp  K'-K'P"),
(5.71)
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lo cual permite calcular:
4

\M@) = 6 _QTig)gMg Tr[P(PLYL + YRPR)( 4 +m1)(PrYL + PLYR) X
1 B
(K'@p" K '= K" POPLYL+ PrYR)(4+mi)(PrYL + PLYR)]
2g*

= 2P 'K 'Tr[P(PLYL + YaPr)( 4+ m1)(PrYL + PLYR) X
6(¢q> —m})?M3,

K I(PLYL + PrYR)( 4+ m1)(PrYL + PLYR)] — TT[f(PLYL + YrPr) X

(
(4 +mi)(PRYr + PLYr) K K P (PLYr + PrYR)(4+m1) x
(PRYL + PLYR)]

(5.72)
Por la identidad B.14,puede obtenerse:
M = 29" 2P ' K 'Tr[P(PLYL + YrPr) (4 +m1) X
@  6(¢®—m})2Mp, PR 1

(PRYL + PLYR)(K (PLYL + PRYR)( 4+ m1)(PrYL + PLYR)] —
K Tr[ P(PLYL + YrPr)( 4+ m1)(PRYL + PLYR) £ (PLYL + PrYr)
(4 +m1)(PrYL + PLYR)].
(5.73)
La matriz \ﬁ]Q puede escribirse en términos de una funcién tipo G(P, P ') tal como
se expresa en la ec. 5.41:

2 2¢*

M. = s 2P K YG(P,K ')~ K *G(P,P ).
@ 6(q* — ml)QMBl
(5.74)
Ahora se calcula la matriz \M@@ A partir de la ec. 5.29:
4
a2 -9 KI/K v
’M|@ = S mz)gjﬁw—z Tr( Py (PLYL + YrPr)( 4 +m1)(PRYL + PLYR)
1 Bi
(=2 P )(PLYL + PrYR)(4 + m1)(PrYL + PLYR)Y"),
(5.75)
donde se us6 la ec. B.7.
Procediendo como en el caso de ]ﬂ|2@, se llega a que:
e = 29 (2P K)G(K,P ') — K*G(P,P )]
® o mp, | o
(5.76)
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. 2 . ’ .
Finalmente, para |M| _, contrayendo los cuadrivectores K y K = con las respectivas
matrices de Dirac se tiene que:

4

My = 7wz UK PP+ YRPR) U+ )
By

(PrYL + PLYg) K" P K (PLYL + PrYr)( 4 +m1)
(PrYL + PLYR)],

(5.77)

donde se movio K 575 al inicio del producto de la traza usando la propiedad de la
misma. Ahora, por las propiedades 5.70 y la siguiente:

K, Ks(+* Pv) = K P K=K@2P K- K P),

(5.78)
se tiene
4
— 2 g
M = Tr(K 2P -K— K P)(PLYL +YrPr)(4+m1)
@ 6(¢2 —m3})2Mp,
(PRYL + PLYr) K '(2P " K '—= K- P (PLYL + PrYr)( 4+ m1)
(PrYL + PLYR)],
(5.79)
y entonces:
pee = SRR op ) (B4 YePR) (4 )
= T * m X
@ 6(¢2 —m3)2Mp, LT 1

(PRYL + PrYR) K (2P - K ) (PLYL, + PrYR) x
(4 +m1)(PrYL + PLYR)] +
KK P)PLYL + YrPr)(4+m)(PrYL + PLYr) K (K P)x
(PLYr, + YRPR)( 4+ m1)(PrYL + PLYR)] —
[K(2P - K)(PLYL, + YrPr) (4 +m1)(PrYL + PLYR) K (K P ) x
(PLYrL + YrPr)( 4+ m1)(PrYL + PLYR)] —
[K (K P)PLYL+YrPr)(4+m1)(PRYy + PrYr) K (2P - K ') x
(PLYL + YRPR)( 4+ m1)(PRrYL + PLYR)].

(5.80)

Sacando los productos punto de la traza, usando expresiones tipo 5.41, y utilizando
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B.14 para sacar K2 y K 2 de la traza, se tiene que:

2 ORERGR, e b Gk K )+ KK PGP ) -
@ 6(q> —m3)2Mp, | |

(2P -K)(K ?)G(K,P ") - K*2P " -K G(P,K ")].

M

(5.81)

Consecuentemente, se suman las expresiones 5.42, 5.74, 5.76 y 5.81, lo que da como
resultado la probabilidad del proceso estudiado:

4

— g '
M|” = W AG(P,P )+
2" (2P K )G((P,K')- K "GPP+
6(¢? —m7)*Mp: ’ ’
294

[(2P-K)G(K,P ') — K?G(P,P )] +
6(¢> — mi})2M3,
4

g / / / 2 19 /
4(P-K)P'-K)GK,K') +K)K"GPP")-
6(¢? —mi})2Mp,

(2P -K)(K ))G(K,P') - K*2P - K "GP, K ")

44 . (P-K) . K2 '
= —2—— [GPP ~— GP,K ) - G(P, P
(P-K) , K? W P-K,_, ) )
G(K,P')— ——G(P,P — (P -K)HGK,K
M%l ( ? ) 2M%1 ( Y >+ Mél( ) ( ? )+
KK "2 .\ (P-K)(K " . K*P'-K") :
GP,P)-+—=>% "GK,P)- ————G(P,K
4M§1 ( ) ) 2M%1 ( bl ) 2M§1 ( 9 )]
2¢* , K "2 K? K?K "2
= GP,P')|1- -
3(q? —m?)? LGBP) 2Mp  2Mp * AMp, *
P -K"Y KXP'-K'
M3 2M}
| (P-K) (P-K)K "2 | (P-K),
G(K,P — G(K,K P K
(K, P ) MZ oM, +G(K, K ) M ( )| ]

En seguida se trabaja con ésta amplitud de probabilidad para obtener una forma maés
sencilla. Dado que:

K? = K '?=M}, (5.83)
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la probabilidad se reduce a:

2 2g4 o1
M|© = G(P, P
P = g LGP+
W|(P-K") KXP'-K'
ap i [ELED KK
Mg, 2Mp,
G(K,P ) — W+ GK,K ) |——F (P K )| ]
M]231 2]\4%1 M]‘é,l
(5.84)
Ya que:
(P+K)? = (P +K")? (5.85)
entonces
P .K' = P-K. (5.86)
Sustituyendo esta ultima relacién, en la ec. 5.84 tenemos que:
2 2¢g* G, P") (P K)
M|© = G(P,K
T i I S 77
(P-K) W (P-K)(P-K)
G(K,P G(K,K
( ) )QMél + ( ) ) Mél
(5.88)
Sustituyendo las ecs. 5.42, 5.74, 5.76 y 5.81:
2 2g4 ’ QQ(P'P/)CL 2 2 ’
M = — P-q)(P -q)— ——— dP-P
| M 30— m2)? [ a(P-q)(P -q) 5 +my ]
[ ’ / / P-K
+12a[2(P-q)(K - q) — ¢*(P-K )] +4mid*(P- K )} %
L 2Mp,
[ ’ / / P K
+|2a[2(K - q)(P - q) — ¢*(K - P )] + 4mj4d*(K - P )}( 2)
L 2Mp,
[ ’ ’ ’ P K 2
+ 2020 q)(K ) (- K )+ ambaar( - )] L
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A continuacién se evaluaran los productos punto de los cuadrivectores. Con las ecs. 5.7
y 5.3, usando conservacién de cuadrimomento y recordando que s = (K + P)? = ¢* es
el centro de masa al cuadrado, se tiene:

P.K = P -K ' =EMg,,
P.q = EMp,,

I

P'.q = P . (P+K)=P -P+E Mg, ,
P-P' = EE'(1-cos(9)),

P'-K = P-K ' =FEMg, — EE (1 - cos(9)),
K'.¢q =K - (P +KY=K'-P' +K' K’

= K-P+K ' -K' =EMg, + M3 = Mp,(E+ Mpg,),
K' K = (w ,K')(Mp,—0)=w Mp, = (Mp, + E—E)Mp,
= M3 +(E—E Mg,
K-g = K-(P+K)=K-P+K-K=EMg + Mg,
¢ = 2EMp, + Mg = Mp, (2E + Mp,),
(5.90)

Para la energia umbral, se sustituyen los productos de cuadrimomentos anteriores en
la expresién 5.26 y se llega a que:

—_— 2 294 / ’
EE (1 - cost ,
—¢%a ( 5 cosh) + m2d*EE (1 — cosh)
9 / 9 2 EMp,
+|2a[2(EMp,)(Mp,(E+ Mp,)) —q¢*(E Mp,)|+midd"E Mp, e
By

+ {Qa[z(EMgl + M3)(EE (1 —cost)) + E 'Mp,) — ¢*E 'Mp,]

EMp,
2M3,

+m34d*E 'MBl]
n [2a[2<EM31 T M3)(My (B + M) — (M3, + (E— B ')Mg,)
, EMg, )2
+ mM4d* (M3, + (E - E )MBI)]%
M},
(5.91)
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(2 29 / Mp, (2E 4 Mp, )a 9
/ Mg, (2E+ Mp)E " m}d*E’
+ aEE M}, + aE2[(EMg,)(E + Mg,) — B ( : B,) L m - ]

+ 20E(E + Mp,)(EE (1 —cost) + E 'Mp,) — aE(Mp, (2E + Mp,)E ")
2

: E
+ 2EE m3d® + 4a(EMp, + M) ——(E + Mp,)
By

/ ! E2
— 2aFE*(2E + Mp,)(Mp, + (E — E ")) + 4m3d*(Mp, + (E — E ))MB ]}
1

2" EE (1 - cos)| aEM
= = —cost)[ a -
3(¢2 — m})? o

+2aE(E + Mp,)| + E '|[—~aEMp, (2E + Mp,) + 2Em3d* + aEMp,

MBl(2E+MBI)CL

5 + m%d2

2 42 2 4m%d2E2

+20EMp, (E + Mp,) = aEMp, (2E + Mp,) + 2Emid” + daE*Mp, — — —]

By
+2aE*Mp, (E + Mp,) + 4aE3(E 4+ Mp,) + 4aE?’Mp, (E + Mp,) — 4aE>Mp,

4mid>F?
—4aB* — 2aE*Mp, — 2aE*Mp, + 4mid*E® + amd”ET
Mp,
(5.92)

Se simplifican y se agrupan los términos que contienen a FF /(1 —cosb), E 'E y E2.
Asf obtenemos que:

ik 2" ! Mél 2 72
IM|” = E— ) EE (1—cosf) | 2a | E(E+ Mp,) — 1 +mid

3(q* —mj
M3, E
2L 4 g2 22 (1 —
a ( 1 + ) + mq < MBl>

E
+ E?%4 [aMBl (Mp, + E) + m3d> <1 + )} }

+ EE 4

(5.93)

5.2 Seccion eficaz de dispersion

La forma invariante de la seccién eficaz o para el proceso estudiado (ver figura 3.5,
canal s) es (110):
do 1 1

2
— = —— M 5.94
dt 647s \Pcm|2| K (5:94)
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donde s es la energia total del sistema centro de masas (c.m.):
s=(P+K)>=Mp +2MpFE, (5.95)

t es una variable de Mandelstem:
! 2 I ! 2 0
t=(P—P )*=—-2FEFE (1—cost) =—4EE sen <2>, (5.96)

y en el sistema c.m. el momento del fermién que incide es:

| P|M
Pl = | ’ﬁBl . (5.97)
En el sistema c.m. la energia del fermién incidente es:
s+m2 — M3
By = —d ~ Bt (5.98)

2V/s

Tomando la masa del fermién my ~ 0 se tiene que Poys = Ecy, asi, sustituyendo 5.97
en donde se tiene que:

P, s — Mp, 5.99
| cm’ — Wa ( )

la ec. 5.94 se puede ver como:

do 1

2
- = ——M]". 5.100
dt 167 (s — M1231)2’ | ( )
Por otra parte, sabemos que:
do ot |do
= —. 5.101
d(cosb) Ocosf | dt ( )

Para encontrar el Jacobiano debemos hallar E "# como funcién de E y 6. Partimos de:
K'? = K"K '"=M}. (5.102)
Por conservacién de momento,
PtLKF = pHy KM (5.103)
entonces

K" = PryKH—_p'H (5.104)
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5.2. SECCION EFICAZ DE DISPERSION

Asi

(K'"? = P.P+K-K+P -P +2P - K—-2K-P —2P.P’

= mj +Mp;+ m} +2P- K —2K-P'—P-P’,
~~ ~~
0 0

(5.105)

Sustituyendo las ecs. 5.90 para los momentos y sustituyendo el resultado en 5.102 se
obtiene:

M3 = M} +2Mp (E—E ') —2EE (1 — cosb), (5.106)

1
de donde:
/ Mg, E

E = .
E(1 — cos) + Mp,

(5.107)

Ahora, encontraremos ¢ como funcién de E y 6 que nos permitira evaluar el Jacobiano
en 5.101. Se sustituye 5.107 en 5.94 y se llega a que:
—2E%*Mp, (1 — cosh)

e . .1
t E(1 — cos®) + Mp, (5-108)

Ahora se deriva parcialmente respecto a cosf y se llega a que:

2M3
aatg = = . (5.109)
cos {(1 — cosf) + 51}

Se procede a sustituir 5.109 y 5.100 en 5.101, asf:

do
d(cos0)

1 — 2

2
2Mp, i
167 (s — Mp, )?

[(1— cosf) + %]Q

(5.110)
: 2 1o . .
Sustituyendo | M|~ en esta ultima expresién, se tiene:

do 1 2M,291

d(cosf) — 16m(s— Mél)z [(1 = cosO) + Mg ]2 3(q? m%)Q
) + my d2]
a M, + E? | + mid? B
4 " Mg,
CI]WB1 <M31+E>+m1 < M31> }

{ EE (1 — cost)

a <E(E + Mg,) —

1+ EE 4

+ E?4

(5.111)
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Se est4 estudiando el fenémeno cerca de la resonancia, es decir, alrededor de ¢% ~ m?.

Debemos modelar entonces la resonancia. En fisica de particulas se puede utilizar la
distribucién de Breit-Wigner (113) para modelar resonancias a muy altas energias.
Tomando la sugerencia del articulo (54), se hara el siguiente reemplazo en la seccién
eficaz 5.111:

1 1

— . 5.112
@—ml =+ TP (5:112)

Como habiamos comentado en el capitulo 3, la resonancia se refiere a una particula
inestable que decae muy rapidamente. La anchura de decaimiento se relaciona con el
tiempo de decaimiento como:

1
r=-. (5.113)
T

Ahora bien, de (113) tomamos el valor de I" como:

3 62
r=— 2(YR+ Y2 5.114
. MBlg (Yi +Y3), ( )

con
(5:m1—MBI << MBlaml- (5.115)

Aqui § es la diferencia de masas entre la resonancia y el bosén de Kaluza-Klein y Y7, Y7
son las constantes de acoplamiento de hipercarga de los fermiones el haz (54).

Ahora bien:
1 B 1
g2 —m?2 +imiT)2 (K + P)2—m?2 +im[2
1
[m% +2K - P+ Mg —mi +imiT]*
(5.116)
Como K - P = Mp, F, entonces:
1 B 1
g —m? +m T2 | m} +2Mp, E + M3 —m? +imT|?
0
B 1
(2Mp, E)? + 4Mp, E(Mp, —m3) + (Mp, —m)? + (miT?)]
(5.117)
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5.2. SECCION EFICAZ DE DISPERSION

Por otra parte, de 5.115:

Mp, = mp—6.
(5.118)
Sustituyendo 5.118 en 5.117 se tiene:
1 B 1
12 —m2 +miT2 (2(my — §)E)2 — 4((m1 — 0)E)(2my — 6)8 + (2my — 6)262 + (m; )2
1

C (AmIE? 4+ m2T2 — §(8miE(my + E)) + 62(4FE2 + 12Emy + 4my) — 63(4(my + E)) + &4

(5.119)

Trabajando cerca de la resonancia, entonces £ ~ §. Considerando esto en ec. 5.119 y
despreciando términos de orden §° y 6*:

1 1
> —m?+miT]?  4m2E?2 — 08miE(my + _E )+ 62(4 _E? +12\E,_Jm1 +4m?) + (m )2’
~5 52 s
3 1
© [4m2E?2 + (myT)2 — 08miE + §24m?]’
1

4mi((B? = 0) + 7]
(5.120)

Sustituyendo 5.112 y 5.120 en 5.111, obtenemos:

47712
do _ g MB1 1 v

deost 12m(s — M3 )24mi[(E — 6)% + %2] [(1— cos) + Mgl ]2

’ Mél 2 32
EE (1 —cosb)|2a| E(E+ Mp,) — 1 +mid

Mg, E
B2 221 _
a < 4 + > + mld ( MBl )

E
aMsp, (MB1 + E) + m3d> (1 — )
Mg,
E )

M, ™~ Mg << J, entonces 5.121 se reduce a:

+EE 4

+E?4

(5.121)

Como
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do g4M%1 X
d(cost) 127 (s — M3 )24m3[(E — 6)2 + L]

/ —2
E3E (1 — cosb) [4(1 + dﬂ

+ E’E 4 [Z n dﬂ

)

+ E*4 [a + dﬂ

(5.122)
donde se usé
Mp, ~ my,
(5.123)
N[B1 + FE ~ ]\431
(5.124)
y la aproximacion
1 E?
2~ 32
[(1 — cosf) + Mgl Mg,
(5.125)

Ahora, de 5.107 y de E/Mp, << §, tenemos que F "~ E ~6. Sustituyendo en 5.122
queda:

do g4M]%1

X
d(cost) 127 (s — M3 )24m3[(E — 6)2 + L]

B4 - 0050)[_7& +d?
+ E'a+4d%

+ E*4a+ &7

(5.126)
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5.2. SECCION EFICAZ DE DISPERSION

Ahora se analizan los limites de integracién para cos(). Para ello se toman valores
para el angulo 6, se calcula en cada caso el valor de cos(f) y de aqui se obtiene E '

para probar que no haya problemas con los posibles valores de E '
Con 0 = [0, 5], cos()= [0,1]. En esos dos limites:

cuando 6 = 0, se tiene

y cuando 6 = 7, se tiene

E' ~ EMp, ~el1- P ) g
E Mpg, .
Mp, {1+ o

Con 6 = [§, 7], cos(0)= [-1,0]. En dichos limites:

cuando 0 = 7, se tiene

/ E
E ~FE[1- < FE,
y cuando # = 7 se tiene

gl B BMp  EMp 0 2B\
Lt e Mp +2E Mp,(1+ 52 Mp,

Con 0 = [r, 3%], cos(f)= [-1,0]. Entonces:

cuando 6 = 7 se tiene

3

y, cuando ¢ = =7, se tiene

, EMp,

E
E ~ ~FE|ll-——| <E.
> ( MBI>

Mg, <1+ Mil

Finalmente, con 6 = [T, 27], cos(0)= [0,1]. En esos limites,

cuando 0 = 37” se tiene

(5.127)

(5.128)
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y cuando 0 = 27 se tiene

Ninguno de estos valores superd los permitidos para F "€ [0, E]. Por lo tanto, es-
tos limites se permiten para 6, asi que cos(f) puede tomar valores en el intervalo [-1,1].

Ahora integraremos la expresion anterior; esto nos da de forma aproximada:

U do
o = /_1 d(cos@)d(cose)

g' Mg,
_ X (5.129)
127 (s — M3 )24m2[(E — 6)? + ]

1
/.
g' Mg,

= 9Ea + 2d?).

127 (s — M3 )24m3[(E — 6)2 + 7]

EY1 - cose)[%“ + 2+ EYa+4d®+ E*4[a + d?|d(cosh)

(5.130)

5.3 Calculo de la secciéon eficaz para la interaccién de un

proton con el bosén oscuro de Kaluza-Klein

Para calcular la seccién eficaz del protén se toma en cuenta el modelo de partones
explicado en el capitulo 3. Asi, se busca la seccién eficaz de la interaccién entre cada
quark del nucleén (tanto de valencia como del mar) y el bosén oscuro de Kaluza-Klein
y se suman incoherentemente para obtener la seccion eficaz del protén. Para ello se
introducen las funciones de distribucién parténica, tal como se muestra a continuacién:

1
do,,
dopp,  _ E/ da' (2, Q%) LB (5.131)
i 0

dcosf dcos’

donde op, es la seccién eficaz del protén con el fotén oscuro. En la expresién anterior,
la suma corre sobre los quarks y antiquarks que participan en la reaccién (se toman en
cuenta los quarks u, d, s y sus respectivas antiparticulas, por simplicidad descartamos
los quarks ¢,t y b), 2’ es la fraccién de momento del protén que lleva un partén en el
nucleén, E = 2'E, es la energia del partén (en este caso, de los quarks o antiquarks),
E, es la energfa primaria del protén, y la expresién P;(z’,Q?) es la probabilidad de
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encontrar un quark con una fraccién de energia =’ a una resolucién de energia Q2.

Los valores de las funciones de distribucién parténica del protén (PDF, por sus si-
glas en inglés) se obtuvieron del paquete CTEQ14 LO (LL) (114), (115), (116) (puede
encontrarse en este enlace (12)). Trabajamos a la escala Q? = Mél. Sustituyendo la ec.
5.130 en 5.131 se tiene:
do PB; / 1 , IR 94M%

= dz'Pi(2', Q%) - X
dcost Z 0 ' 127 (s — M3 )24m3[(E — 6)2 + L]

EY(1 — cosb)| —2&@'

+d?] + E'5a; +8d%]|,

(5.132)
y recordando que
E=1'E, (5.133)
entonces,
dopp 1 94M%
;= Z/ da' Pi(a', @) 2 12472 : 2, 2~
dcosf —~Jo 127(s — Mz )?4mi[(v'Ep — 6)? + 1]
(2'Ep)*| (1 — cos@)[%ai +d? + [5a; +8d?]|.
(5.134)
Como
1 B 1
2 - 2
[(2'Ep — 8)2 + L] B2 — 5 )? + I
1
= 2 , 3
Al 5]
(5.135)

cuando 2/ — §/E,, esta funcién se comporta como una delta de Dirac de la forma:
1 1 , 0

~ iz’ — =), 5.136
(2B, —0)2+ ] BT ( Ep) >130)
asi que, sustituyendo 5.136 en 5.134 :

dopp, 9 g*Mj

_ Pi(z, L 5.137

dcosb 22: (z.Q )127r(s - Mé1)24m% x ( )

1
4l —4 g2 . 2 s - O
(xEp)* | (1 — cosb)] 5 +di] + [ba; + 8d;] /0 dx Eprd(m Ep),

(5.138)
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OSCURO

donde x = §/E,,.

Entonces:
dcosd - U 2w(s — M3 )24m? '
)4 (1 = cosO)[ -2 + 2]+ [5a; + 8id?] !
2 ' R WO
(5.140)
por lo cual,
dopp
opp, = / dcos@l dcosf
Pi(l‘a Qz) 94M%1
- Z 2 yo42 <
- EpI 12m(s — Mg, )*4my
(ajEp)4/dcost9 [(1 - 0089)[_2% + d?) + [5a; + 8d?]
Pi(x,Q%) 94M%1 4 2
9(0)*|a; + 2d7].
; E,T  12n(s — M3, )%4m3 (0) lai + 24;]
(5.141)

La seccién eficaz calculada estd dada en GeV ~2, sin embargo, las unidades pueden trans-
formarse a cm? tomando en cuenta la relacién entre un milibarn (mb) y un centimetro
cuadrado (cm?), i.e.,

1mb = 10"%" em?, (5.142)
asi como también la relacién entre GeV =2 y mb:
1GeV ™2 =0.3894mb, (5.143)

y, entonces, para obtener la seccién eficaz en centimetros cuadrados, el resultado de la
expresion 5.141 debe multiplicarse por un factor de 0.3894 x 10727 em?/GeV =2

A continuacién se muestran en la tabla 5.1 los resultados de las constantes Yy,;, Yg;, a;,
2d;, entre otras, que son relevantes en 5.141. Ademas, recordamos que del lagrangiano
utilizado en este calculo 3.16 que ya fue explicado previamente en el capitulo 3, el valor
de la constante de acoplamiento es: g = 0.174834.
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Tabla 5.1: Valores de diferentes constantes para los quarks que se requieren para el calculo

de la seccion eficaz mostrado en 5.141.

Particula Y, Yr a=YI+Ys d=YpxYp 9[at+2d?]
u i3 31728 0.44444 32.111
d 3 —3 0.20988 -0.22222 2.7778
s : —2 0.20988 -0.22222 2.7778
u -3 —% 31728 0.44444 32.111
d 2 -1 0.20988 -0.22222 2.7778
5 2 -1 0.20988 -0.22222 2.7778

5.4 Flujo de rayos césmicos pesado

En la figura 4.5 se muestra el flujo de rayos césmicos pesado medido por KASCADE-
Grande (7) utilizado para el célculo realizado en esta tesis.

2.0x10"%—
1.5x10"
= 1.0x10%
3 7.0x10'®
Tsnxw”3

_23 =

£ 3.0x10'"®

70

75

8o 85 90 95
log,[E/GeV]

Figura 5.2: Ajuste x? realizado a los datos de la componente pesada del flujo de rayos

césmicos medido por KASCADE-Grande (linea central). Se muestran los puntos y la banda

de error resultado del ajuste (7).
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Este flujo fue parametrizado usando una ley de doble potencia de la forma:
Y2—71

Y1 € 2.7
E E c E
O(E) x E>7 = — 1 144
(B) % CO(GeV) +(E;mee> <G6V> (5144

donde se tienen los siguientes parametros libres: ¢y es el coeficiente de normalizacién
del flujo, 1 es el indice espectral del flujo de rayos césmicos antes de la rodilla, vo es
el indice espectral del flujo después de la rodilla, € es la suavidad de la transicién de un
indice espectral al otro y Einee €s la energia de corte en el flujo a la cual se presenta
la rodilla. En la tabla 5.2 se muestran los resultados del ajuste x? de los datos con la
funcién 5.144.

Tabla 5.2: Resultados del ajuste x? realizado a los datos obtenidos por KASCADE-
Grande para la componente pesada de los rayos césmicos (7). Las unidades de ¢y son

[m=2sr~1s71eV17] y la energfa estd dada en [GeV].

Coeficientes Valores

co (5.297349) x 10"
m 276 (1415)
. 521 (20

: 1501
Elnee (8.321099) x 107

Se asume que dicha componente pesada de los rayos césmicos estd dominada por nticleos
atémicos de Fe (84), asi que para encontrar la seccién eficaz de dispersién entre un
ntcleo de Fe y un fotén oscuro de Kaluza-Klein, se multiplica la secién eficaz de dis-
persién obtenida anteriormente para el protén (ver ec. 5.141) por 56 que es la masa
atémica del Fe. Ahora se toma en cuenta que este flujo de rayos césmicos se propaga por
la Via Lactea e interacciona con la materia oscura que se encuentra distribuida en la
galaxia. El flujo de rayos césmicos se atenia cuando se propaga por el universo debido a
diferentes interacciones que pueden intervenir. El flujo medido por KASCADE-Grande
debe contener todos los efectos de primer orden mas relevantes que atentian al flujo. La
presencia de materia oscura es un efecto que podria contribuir a dicha atenuacién y que
se espera sea de segundo orden. Los cortes que se observan en los flujos individuales
parecen estar de acuerdo con un origen asociado a confinamiento magnético dentro de
la fuente y/o en nuestra galaxia (84). Asi, el efecto de la materia oscura que se busca
en el flujo de rayos cosmicos debe estar dentro de la banda de error del ajuste al flujo
de rayos cosmicos pesado detectado por KASCADE-Grande, para que pueda ser con-
siderado como un escenario posible. En caso de que se encuentre fuera de la banda de
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error, es descartado.

Consideramos el flujo parametrizado por la ec. 5.144. Sobre este flujo, el efecto de
atenuacién debido a la presencia de la materia oscura es dado por:

d
ofe(E) = ®(E) exp(—7), (5.145)
donde ®(F) es el flujo a primer orden parametrizado por la ec. 5.144, d es la distancia
recorrida por los rayos césmicos dentro de la Via Lactea y A (la longitud de atenuacién
del haz de rayos césmicos con la materia oscura) dada por:

1
A= (5.146)
PB1OFeB,
aqui
oreB, = Areopp, (5.147)

el término opp, se calcula usando la ec. 5.141, Ap, = 56 es la masa atémica del hierro,
y pB, es la densidad de particulas de materia oscura por unidad de volumen.

Sabiendo que el tiempo de vida de un rayo césmico en la Via Lictea es de 7 =
15 x 105 Myr (13), y que se trasladan casi a la velocidad de la luz, se tendria que
d = 1.41835 x 10%° cm.

5.5 Densidad de materia oscura en la galaxia

Para obtener la densidad promedio de materia oscura, se realizé lo siguiente: se calcul
la cantidad de masa, Mpys, de materia oscura contenida en el disco del “Leacky Box
Model” donde se propagan los rayos césmicos empleando para el calculo la densidad de
materia oscura segin el modelo de Einasto, presentado en el capitulo 2. Asi, tenemos

que:
R 2 % ) r o
Mpy = ps/ / / rexp| —— || — | —1| |drdfdz, (5.148)
o Jo J-b |\ Ts

las dimensiones del disco son: radio medido desde el centro de la galaxia R = 4.63 x 1022
em y la altura del disco sobre el que se integra es de h = 1.85 x 10?2 ¢m. Como se toma
en cuenta que el radio de la base del cilindro del modelo es muy grande comparado con
la altura h, las coordenadas generalizadas para los cdlculos que se utilizaran son cilindri-
cas, pues la elevacién del radio desde el plano medio del cilindro hasta la cara superio-
r/inferior del mismo es despreciable. Integrando la expresién con MATHEMATIC A
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se obtuvo que Mpysr = 6.08156 x 1057 GeV. Finalmente, la densidad promedio resulta
al dividir la masa total de materia oscura entre el volumen del disco del modelo (V =
1.25 x 10% ¢m?). Entonces, la densidad promedio buscada es p = 0.488 GeV/cm3, éste
es el valor que usaremos en los cdlculos de atenuacion del flujo de rayos césmicos.

5.6 Comparaciéon del flujo estimado y el observado

Vamos a comparar el flujo estimado (ver ec. 5.145) con el observado (ver ec. 5.144)
usando el célculo de x?, el cual permite probar qué tan bien se ajusta una muestra de
datos a una distribucién tedrica. La férmula para el célculo es (117):

XQ _ iv: ((I)(Ei>modelo - (I)(Ei)datos>2 (5 149)
i—1 (5(I)(Ei)datos)2 ’ '
donde la sumatoria sobre i corre sobre todos los puntos hasta N (ntdmero de grados
de libertad 6 nimero de puntos, por sus siglas en inglés: ndof, number of degrees
of freedom), ®(E)modeio €s €l flujo estimado, ®(E)gq10s €s €l flujo obtenido a partir
de los datos experimentales y 6®(FE)gqt0s €s €l error en el flujo de energia medido. Si
x%/ndof < 1 entonces no podemos descartar la presencia de materia oscura, ya que su
efecto sobre el flujo es despreciable. De ocurrir lo contrario, si se podra descartar, ya
que se vera una desviacién entre las estimaciones y los datos experimentales.

También podemos calcular la probabilidad de acuerdo entre las estimaciones y las
observaciones experimentales dados ciertos escenarios de materia oscura con fotén os-
curo, para diferentes valores de § y de la masa Mp,. El célculo de la probabilidad se
realiza para saber en qué regién del espacio fase la presencia de materia oscura no es
permitida. Para ello necesitamos la distribucién de probabilidad de x? (117) dada por
la siguiente expresién:

9—N/2

) = F(N/2)XN—26—X2/2. (5.150)

P(x* N

Para tomar decisiones sobre el buen acuerdo entre los modelos y los datos (117), es
importante la cantidad

oo

Prob(x* N) = / P(x'% N)dy2. (5.151)
X2

La expresiéon anterior es llamada probabilidad x? (117) y es la que usaremos para

nuestros cédlculos. Nos da la probabilidad de que una funcién f(z) que describe un

grupo de “N” datos pueda dar un valor de y'2 igual o mayor a un valor y? dado. Por lo

tanto, si x? es muy grande, Prob(x?; N) (probabilidad de acuerdo entre los datos y las
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estimaciones) serd pequenia y podremos descartar la presencia del escenario estudiado
de materia oscura. Si la x? es pequefia, Prob(x?; N) se acerca a 1, lo que implica un buen
acuerdo entre las observaciones y el modelo, aqui no podemos descartar la presencia
de materia oscura porque el efecto de materia oscura en el flujo es despreciable. Los
resultados se muestran en el siguiente capitulo.
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Capitulo 6

Resultados

En este capitulo se analizan y discuten los resultados de los célculos de la seccién ante-
rior, en particular, las graficas de seccion eficaz de dispersion entre una particula, como
quark o protén, y un bosén oscuro de Kaluza-Klein.

Ademas, se muestra el limite obtenido para posibles escenarios en que la presencia de
materia oscura puede causar algin efecto en el flujo de rayos césmicos de altas energias.
Para ello se realizé una grafica de la probabilidad x? entre el modelo teérico trabajado
en esta tesis y los resultados experimentales obtenidos con KASCADE-Grande.

6.1 Resultados de la seccién eficaz de dispersion entre un

quark y un bosén oscuro de Kaluza-Klein

La grafica 6.1 muestra la seccién eficaz de dispersion entre un quark up y un bosén
oscuro de Kaluza-Klein a muy altas energias con 6 = 1 GeV (que es la diferencia de
masas entre el bosén de Kaluza Klein y la particula virtual intermediaria de la reaccién)

a partir de la férmula 5.130. Se observa que la resonancia aparece a un valor de energia
de E=90=1GeV.

Para E < 6,y como Mp, ~ my, la seccién eficaz o aumenta de la forma o o< E?, pues
en la expresién 5.130, tomando en cuenta que s = M3 (2E + Mp,) = M3 + 2EMp,,
podemos aproximar el término (S—M]231)2 ~ (2EMp,)? = 4E2M]231, ademas, el término
(E—0)? de la expresion 5.130 se comporta como ¢, entonces el propagador se comporta
como 62 + %2, y el numerador se comporta como E*, de todo lo cual se deduce que
o x E2.
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6. RESULTADOS

Para el caso E > § tenemos que o ~ cte gracias al efecto del propagador masivo.

En el punto E = § se tiene la resonancia, asi que el méximo de la seccién eficaz (0mq4z)
se tiene aqui: para £ = § = 1 GeV y Mp, = 10? GeV, el méximo de la seccién eficaz
equivale a ¢ = 10732 GeV. En nuestro ejemplo puede observarse que este maximo se
da en E =1 GeV. Ademas, 0,4, disminuye con la masa Mp,, esto se puede ver de
la siguiente manera: del parrafo anterior, obtuvimos (s — M1291)2 = 4E2M]231, asi que al
hacer E = 0 tenemos (s — MJ281)2 = 452MJ251, y el denominador del propagador en la

expresién 5.130 nos lleva a que [(E—6)?+ = %2. Entonces, en el denominador de esa

misma expresién se encuentra multiplicando el término m? ~ Ml23’1 y en el numerador

aparece un término aproximado a Mél 5%. Al simplificar notamos que el comportamien-
52

M1231 )

to de la seccion eficaz de dispersion es o ~

En general, si fijamos E, tenemos que al aumentar la masa Mp, del blanco, dismi-
nuye la secciéon eficaz de dispersién, ya que es mas dificil mover una particula pesada.

logyg[ Mg,/ GeV]

Iog,c,lu-,fcrr'i2 |

log,qlEnergia/GeV|

Figura 6.1: Seccién eficaz de dispersion entre un quark up y un bosén oscuro de Kaluza-

Klein a muy altas energias para diferentes masas Mp, del fotén oscuro y § =1 GeV'.
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PROTON Y UN BOSON OSCURO DE KALUZA-KLEIN

6.2 Resultados de la secciéon eficaz de dispersion entre un

proton y un bosén oscuro de Kaluza-Klein

Ahora mostraremos las graficas para la seccién eficaz de dispersién de un protén con
un bosén oscuro de Kaluza-Klein calculado con la ec. 5.141 para diferentes valores de ¢
(ver figs. 6.2, 6.3, 6.4, 6.5 y 6.6). Comparando las gréficas puede observarse que cuando
J crece, opp, decrece, ya que las distribuciones partdnicas decrecen para x = §/E cre-
ciente con Q2 = M]231 = cte y este factor domina sobre los otros términos que dependen
de ¢. Esta dependencia con = §/E se debe a que la mayor contribucién a la seccién
eficaz protén-bosén oscuro (opp,) proviene de la seccién eficaz (o4p,) del proceso ele-
mental ¢B; — Bj en la resonancia (la cual se comporta como 1/T'? para E,=2zFE =9,
con E, siendo la energfa del partén).

Ahora bien, en las graficas de cada uno de estos casos, puede observarse que opp,

crece con la energia debido al incremento de la densidad de partones cuando x = §/F
2 A2

decrece (pues E aumenta) con Q° = My = cte.

109,51 Ms,/ GeV|

-30

logyolr/ em|

-35

log,,[Energia/ GeV |

Figura 6.2: Seccion eficaz de dispersion entre un protén y un fotén oscuro de Kaluza-Klein

con § = 1073 GeV.
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FEn estas graficas podemos apreciar que en la parte izquierda de cada una, al acercarnos
a I = 0, la seccién eficaz opp, decrece. Esto se debe a que para F), ~ d no hay suficien-
tes quarks con la energia E, ~ § necesaria para llevar a cabo la reaccién. Mientras mas
cerca se esté a este umbral, es mas complicado encontrarlos. En este caso las funciones
parténicas decrecen. Ahora bien, de la ec. 5.141 observamos que si las funciones de
distribucién parténica decrecen, entonces opp, decrece.

Por otro lado vemos que opp, decrece con la masa Mp, (tomando F fija), en par-
te por la dependencia de esta cantidad con oyp, (la cual decrece con Mp, ), misma que
gana sobre la contribucién que proviene de las distribuciones parténicas con Q2 = M]231.

log,, [ Ms,/ GeV]

-30

log,s[ e/ cm?®| —35

log,,[Energia/ GeV|

Figura 6.3: Seccién eficaz de dispersion entre un protén y un fotén oscuro de Kaluza-Klein

con §d =107t GeV.

Sin embargo, a medida que 6 aumenta, ese efecto deja de presentarse para energias altas.
Por ejemplo, en las gréaficas 6.5 y 6.6, cuyos valores de § son sélo 10 GeV y 100 GeV,
respectivamente, puede notarse que al fijar la energia con un valor grande, la seccién
eficaz de dispersién opp, crece y luego disminuye conforme aumenta la masa Mp, . Este
efecto es més notorio al aumentar los valores de d, y se debe a que extrapolamos las
funciones de distribucién parténicas, lo cual subestima los valores de dichas funciones
para = pequeiio. El efecto parece ser mayor para Q% = M1231 pequena.
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I°9w [ Mﬁ!-lf GeV |

-30

-35

/ \ logygl e/ em?]

0 & 4 ] 8

log,,|Energia; GeV|

Figura 6.4: Seccion eficaz de dispersion entre un protén y un fotén oscuro de Kaluza-Klein

con 6 =1 GeV.

log,s [ Mz, / GeV|

-30

= log,pLer/ em®]

4 1 L N 1 . L " L L

2 4 6 8 10
log,,|Energia/ GeV |

Figura 6.5: Seccién eficaz de dispersion entre un protén y un fotén oscuro de Kaluza-Klein

con 6 = 10 GeV.
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log,,[Ms,/ GeV|

-35

logyqlor/ em?]
_40

log,,|Energia/ GeV|

Figura 6.6: Seccion eficaz de dispersion entre un protén y un fotén oscuro de Kaluza-Klein

con 6 = 100 GeV.

6.3 Longitud de atenuaciéon y distancia recorrida por el

rayo cosmico

La gréafica 6.7 muestra la relacién entre la longitud de atenuacién del haz de rayos
cosmicos “N\” contra la energia. Se compara con la distancia “d” recorrida por los ra-
yos césmicos en la galaxia estimada de las abundancias de elementos que se producen
preferentemente en colisiones de estas particulas con el medio interestelar (13).

Vemos que para los valores seleccionados de Mp, y d, A es mayor que d, lo cual signi-
fica que el efecto en la atenuacion del rayo cosmico es pequenio. Puede observarse que
A decrece con 0. Mientras 0 se hace més pequeno, A tiende a acercarse a d y el efecto
de la atenuacién se vuelve més importante.

También se presentan tanto las graficas que muestran tanto el flujo de rayos césmi-
cos que fue medido con KASCADE-Grande con su banda de error, como el flujo tedrico
atenuado que calculamos con los valores de § que fueron utilizados en la grafica 6.7.
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COSMICO

La figura 6.8 muestra esta comparacién para 6 = 1 GeV, mientras que la imagen
6.9 fue realizada con 6 = 10! GeV y la gréfica 6.10 con § = 1072 GeV. Como pode-
mos observar, para los valores de 6 = 1 GeV y § = 107! GeV, el efecto que presenta
el flujo calculado permite que éste se encuentre dentro de los limites permitidos en las
observaciones de KASCADE-Grande, pero para un valor de § = 1072 GeV el flujo cal-
culado sale de la banda de error, lo cual significa que el efecto se aleja de lo observado
experimentalmente, por lo cual debe descartarse.

1x10%8}
5x10%7}

= 1x10%}

Boyighl ——on
= :

1x10%°%}
5x10%°}

7.0 7B 8.0 8.5 9.0
logg[E/GeV]

Figura 6.7: Gréfica del logaritmo de la energia del rayo césmico vs la longitud de atenuacién
del mismo (\) para una masa Mp, de 1.5 GeV. La curva superior representa la longitud
de atenuacién para § = 1 GeV, la siguiente curva tiene § = 10~ GeV y la tercer curva,
§ = 1072 GeV. En este tltimo caso puede observarse que A aumenta ligeramente a partir
de E = 10%® GeV debido a que las funciones de distribucién parténica se extrapolan en
un rango de x (fraccién del momento del partén en el protén) donde las funciones no son
véalidas (12). También se muestra la distancia promedio recorrida por los rayos césmicos

dentro de la Via Léctea, representada por la linea inferior (d = 1.42 x 10%5 cm) (13).
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2.0x10"

1.5x10'
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logyg|E/GeV]
Figura 6.8: Se compara el flujo de rayos césmicos medido por KASCADE-Grande con el
flujo de rayos césmicos después de interaccionar con materia oscura calculado con una § =

1 GeV'. Los dos flujos coinciden porque el efecto de la atenuacion es pequenio.

2.0x 10" .

1.5%10'"

1.0%10' R

®(E) x E¥T (m2sr's eV’

70 75 80 85 90
logyg|E/GeV]
Figura 6.9: Se compara el flujo de rayos césmicos medido por KASCADE-Grande con el
flujo de rayos césmicos después de interaccionar con materia oscura calculado con una §
= 107! GeV. Aqui puede verse que el efecto de la atenuacién hace que ambos flujos dejen
de coincidir a pesar de que se encuentran dentro de la banda de error del flujo medido

experimentalmente (el flujo medido por KASCADE-Grande corresponde al flujo superior,

y el de abajo, al flujo calculado en este trabajo).
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Figura 6.10: Se compara el flujo de rayos césmicos medido por KASCADE-Grande (curva
central) con el flujo final de rayos césmicos después de interaccionar con materia oscura
calculado con una § = 1072 GeV. En este caso, los flujos dejan de coincidir de tal manera
que el flujo calculado sale de la banda de error del flujo medido por KASCADE-Grande.
Esto nos indica que dicho proceso no puede ser encontrado en la naturaleza, por lo que

este escenario para la interaccion de rayos césmicos y materia oscura debe descartarse.

6.4 Comparaciéon entre el modelo teérico del flujo de ra-
yos cosmicos después de interactuar con materia oscura y

los datos experimentales del flujo medido con KASCADE-
Grande

Para caracterizar qué tan importante es el efecto de atenuacién en el flujo de rayos
cosmicos presentamos la grafica 6.11 que muestra la medida de desviacién entre el flujo
calculado bajo la presencia de materia oscura (donde ocurre el efecto de atenuacién)
y las mediciones experimentales como funcién de dg = 0/Mp,yMp,. Los valores de
x? sobre el nimero de grados de libertad menores o cercanos a 1 (x%/ndof < 1)
corresponden a las zonas oscuras, donde hay una alta probabilidad de acuerdo entre el
calculo tedrico y el resultado experimental. Puede observarse que a valores pequenos
de masa Mp, y de dq, ambos, modelos y datos, dificilmente coinciden, puesto que
x%/ndof es mas grande que 1. Los escenarios con presencia de materia oscura con poco
acuerdo con el experimento se encuentran en la regién clara ubicada en la parte inferior
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izquierda de la grafica, ubicados entre los valores de [1,3.8] GeV para la masa Mp, y
[1073,1.12 x 1073] GeV para los valores de dgq.
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Figura 6.11: En esta grafica se muestran los resultados de la prueba x2/ndof aplicada
al flujo de rayos césmicos detectado con KASCADE-Grande y al flujo tedrico de rayos
c6ésmicos obtenido después de interactuar con la materia oscura para diferentes valores
de Mp, y dq. Las zonas con color claro indican regiones de x?/ndof > 1. Las regiones
ma&s oscuras muestran mayor concordancia entre los datos experimentales y la estimacion
tedrica (regién en la que la presencia de materia oscura no se descarta). Aqui, en la parte
inferior izquierda se aprecian los escenarios de mayor discrepancia (donde la presencia de

materia oscura entra en conflicto con los datos).

Como se explicé en el capitulo anterior (5.6), para cuantificar el grado de acuerdo entre
el resultado tedrico y el experimental usaremos la probabilidad de x? (ec. 5.150) con
la que podemos saber en qué region del espacio fase no es permitida la presencia de
materia oscura. Esta region esta dada por los valores de probabilidad mas cercanas a
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cero que se muestran como las zonas mas oscuras de la grafica 6.12. En dicha gréfica
podemos observar cudl es la probabilidad de acuerdo entre las estimaciones y las obser-
vaciones experimentales dados ciertos escenarios de materia oscura con fotén oscuro,
para diferentes valores de dq y de la masa Mp, .
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Figura 6.12: Se indica la probabilidad de acuerdo entre las estimaciones y las mediciones
experimentales dados ciertos escenarios de materia oscura con fotén oscuro, para diferentes
valores de dq y de la masa Mp, (las regiones con los colores oscuros muestran las zonas
menos probables de que haya materia oscura, es decir, donde la Prob(x?; N) se acerca a
cero). En esta figura se aprecia que con una Prob(x?; N) = 68 % podemos descartar los
escenarios de materia oscura con Mp, en un intervalo de [1,8.91] GeV y d¢ en un intervalo
de [1073,3.16 x 10~2]. Asf mismo, se observan aqui los limites actuales obtenidos por CDMS
y XENONI10 indicados con las lineas rectas y calculados también para una probabilidad

de acuerdo del 68 % (9).
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De esta manera, se obtienen limites que marcan el cambio entre las regiones de mayor
y menor probabilidad de acuerdo entre el modelo tedrico con las observaciones. En par-
ticular, para una probabilidad de acuerdo del Prob(x?; N) = 68 % podemos descartar
los escenarios que incluyen una masa Mp, con valores entre [1,8.91] GeV y un dq con
valores entre [1073, 107, intervalos en los que no puede llevarse a cabo esta interaccién
de materia oscura con rayos césmicos estudiada en esta tesis.

Puede observarse entonces que los escenarios con valores ubicados dentro de estos inter-
valos brindan una poca probabilidad de acuerdo entre ambos modelos, lo cual significa
que hay una baja probabilidad de que este efecto se presente en la naturaleza. Por tanto,
estas zonas mostradas con colores mas oscuros en el espacio fase de la grafica indican
que la probabilidad de acuerdo entre la teoria y las observaciones es casi despreciable,
lo cual indica que el efecto de materia oscura planteado en esta tesis es despreciable en
el flujo de rayos césmicos observado.

Ademas del limite calculado en el presente estudio, en la misma grafica se muestran los
limites obtenidos por los experimentos CDMS y XENON10 para una Prob(x?; N) =
68 %. CDMS es una serie de experimentos disenados para detectar materia oscura de
manera directa en forma de WIM P, y se encuentra en un tinel bajo la universidad
de Stanford (118). XENON10 es un experimento del laboratorio Gran Sasso en Italia
dedicado a detectar materia oscura en forma de WIM P, investigando interacciones a
través del centelleo y la ionizacién producida por la radiacién de xenon liquido puro
(119).

En la grafica 6.12 puede verse la diferencia entre el limite calculado en esta tesis y
los limites encontrados con CDMS y XENON10. Esta diferencia se debe a la mayor
sensibilidad de dichos experimentos. Vemos que la cota encontrada en este trabajo pa-
ra la probabilidad de acuerdo del 68 % descarta escenarios que se encuentran dentro de
los limites obtenidos por CDMS y XENON10. CDMS y XENON10 descartan valores
que se encuentran debajo de las lineas mostradas, respectivamente, y son mas amplias
que nuestro limite. A pesar de ello es interesante observar que los observatorios de rayos
cosmicos de altas energias pueden ser sensibles a la presencia de materia oscura, aunque
en un rango limitado del espacio fase relevante (Mp,,0q).
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Capitulo 7

Conclusiones

Una de las grandes preguntas abiertas en fisica hasta ahora es la naturaleza de la ma-
teria oscura. Existen varios candidatos que pueden explicar este problema, uno de ellos
es el fotén oscuro que surge en la teoria de Kaluza-Klein, perteneciente a las llamadas
teorias universales de dimensiones extra (UED).

Mediante el estudio de rayos césmicos se pueden hacer especulaciones relativas a la
materia oscura, pues los RC pueden tratarse como haces de particulas de alta energia
provenientes de productos especificos de ciertos fenémenos fisicos que pueden usarse
para sondear el espacio intergalactico.

Asumiendo la hipdtesis de que el bosén oscuro de Kaluza-Klein pudiera constituir la
materia oscura, prevemos que los rayos césmicos de nuestra galaxia pueden interactuar
con dichos bosones, por lo cual podria detectarse el efecto de esta interaccién en el flujo
de rayos césmicos que se mide en la Tierra.

En este caso se estudié la dispersion tipo Compton entre materia bariénica y mate-
ria oscura. Se calculé la seccién eficaz de dispersion de dicha interaccién, primero entre
un fotén oscuro de Kaluza Klein y un quark, y luego entre un fotén oscuro y un protén.
Posteriormente se calculé el flujo pesado de rayos césmicos galacticos atenuado al viajar
en el fondo de materia oscura en la galaxia, y se compard este modelo tedrico con las
mediciones del flujo pesado de rayos cosmicos realizadas por KASCADE-Grande. Se
encontré una cota para descartar los escenarios de la presencia de materia oscura para
este tipo de interaccién y se compard con el limite encontrado por los experimentos

CMS y XENON10.

Con la técnica presentada en esta tesis descartamos algunos escenarios para la pre-
sencia de materia oscura bajo la hipotesis mencionada.
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7. CONCLUSIONES

En el espacio fase Mp, vs dq = MB;I*:ml, la regién que descartamos fue de [1,8.91]

GeV para Mp, y de [1073,3.16 x 1072] para &g, con un nivel de confianza del 68 %.

El calculo desarrollado en esta tesis es un nuevo método para restringir dichos escena-
rios, pero es muy limitado en su alcance: en este trabajo sélo se descarta una regién
pequena del espacio cubierto por experimentos directos como XENON10 y CMS.
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Apéndice A

Reglas de Feynman

A continuacion se muestran las reglas de Feynman utilizadas en este estudio.
\
Figura A.1: Fermion
/
Figura A.2: Fermion que sale

.

B

%)

Y

Figura A.3: Bosén que entra

Figura A.4: Bosén que sale

Figura A.5: Propagador
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Apéndice B

Identidades

Por el 4lgebra de Dirac se obtienen algunas identidades como las siguientes:

P =1 (B.1)

At = 40 HA0 (B.2)
f=r° (B.3)

VP = (Pr)y’ (B4)

v Pr = (PL)" (B.5)
q="q" (B.6)

VP = 2P, (B.7)
TrPP'|=4P-P' (B.8)
TriPggP ' = 4(P-P ) (B.9)
TTLPq,P/'q'yE’] = di€py,Pq" P ’qu (B.10)
P = 1_275,P£:PL (B.11)
P = 1275,13; = Py (B.12)
BA=2B-A—-AB (B.13)
TIABB..] = B*Tr[A.] (B.14)
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