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RESUMEN

La naturaleza de la materia oscura es un problema abierto de la Cosmologia Moderna
para el que diversos esfuerzos, tanto experimentales como teoéricos, han sido dedicados
en las dltimas décadas. Aunque contamos con varios escenarios teoéricos plausibles, los
resultados nulos de observaciones en aceleradores y busquedas, directas e indirectas,
han abierto nuevas ventanas de busqueda a escalas de energias mas altas. En este
sentido, los observatorios de Astronomia de rayos gamma de muy alta energia repre-
sentan una oportunidad tnica para poder discernir la naturaleza de la materia oscura
(aunque también para refutar su existencia) a escalas de energia de decenas de TeV.
El Observatorio a Gran Altura de Cherenkov en Agua, HAWC (High Altitude Water
Cherenkov), actualmente en operacion, es capaz de detectar fotones con energias en el
rango de 100 GeV hasta 100 TeV. HAWC opera de manera continua observando 8.4 sr
de la béveda celeste por dia, permitiendo analizar de manera simultanea las senales
que provienen de fuentes puntuales y fuentes extendidas. Se espera que HAWC pue-
da detectar alguna senial debida a materia oscura en sus 10 anos de operacién. Uno
de los objetos mas prometedores y fascinantes de estudiar es el Cimulo de Galaxias
de Virgo, debido a su cercania y a la gran cantidad de materia oscura presente en la
region. En este trabajo presento los resultados del calculo de los factores astrofisicos de
aniquilacién y decaimiento para tres posibles escenarios de la distribucién de materia
oscura en el Camulo de Virgo. Ademas, presento los resultados obtenidos de realizar
busquedas indirectas de materia oscura en la region del Cimulo de Virgo utilizando los
datos obtenidos en dos afios de observaciones de HAWC. Las busquedas son realizadas
basados en una aproximacion de fuente puntual. Debido a que no se detecté ningiun
exceso estadisticamente significativo, traducimos los resultados en curvas de exclusion
en el promedio térmico de la seccién eficaz de aniquilacién ({o,v)) y el tiempo de vida
(t4), asi como la incertidumbre proveniente de los diferentes escenarios considerados.
Todos los analisis son realizados suponiendo que los candidatos a materia oscura son
particulas masivas de interaccion débil (WIMPs) con masas entre 1 y 100 TeV (rango de
operaciéon de HAWC).
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CAPITULO

GENERALIDADES DE LA MATERIA OSCURA

Uno de los problemas mas grandes a los que se ha enfrentado la comunidad cientifica es
el comprender el nacimiento y evolucion del Universo en que habitamos. Actualmente
contamos con una respuesta parcial basada en el escenario del Big-Bang en la que
el Universo es originado por una explosién césmica hace aproximadamente 13 x 10°
anos. Esta respuesta parcial, conocida como Modelo Cosmolégico Estandar o Cosmologia

A — CDM, permite explicar la evolucién del Universo a partir de 10743

segundos después
del Big-Bang.

La Cosmologia A — CDM resulta del esfuerzo conjunto de diversas disciplinas y, como
cualquier otro modelo, su éxito radica en la explicacién y corroboracion experimental
de los fenémenos ocurridos durante la Historia térmica del Universo como la radiacion
Césmica de Fondo (CMB radiation) y su anisotropia, la abundancia de elementos y la
estructura a gran escala del Universo. Aunque este modelo es aceptado globalmente, es

una respuesta parcial en el sentido de que ain se presentan algunos problemas abiertos:

1. El problema del Horizonte: ;Cémo es posible que dos zonas disconexas causalemnte
muestren las mismas propiedades? Posible solucién: Inflacién

2. Observaciones recientes indican que el Universo esta en una etapa de expansion
acelerada que puede ser explicada por Energia Oscura.

3. La materia Oscura es una componente que permite explicar la formacion de gala-
xias y camulos en las épocas tempranas y la estructura a gran escala del Universo.
Su naturaleza es desconocida.



CAPITULO 1. GENERALIDADES DE LA MATERIA OSCURA

Se espera que el desarrollo de nueva fisica permita encontrar solucién a estos proble-

mas.

Basados en los resultados experimentales del Satélite Planck para la anisotropia de
la radiacion de fondo césmico [1] sabemos que el contenido del Universo esta distribuido

de la siguiente forma:

* Energia oscura, ~ 68 %

¢ Materia ordinaria o luminosa, ~4.9%

e Materia oscura, ~27.1%

Dentro de la Cosmologia, la materia oscura es una componente importante que permi-
te la formacion de estructuras y explicar adecuadamente la densidad de perturbaciones
en el espectro de temperatura de la radiacion césmica de fondo. Hoy sabemos también
que la materia oscura domina la dinamica de diversos objetos astrofisicos en todas las
escalas del Universo. La idea de materia que no puede ser observada u “oscura” para
explicar el movimiento anémalo de varios objetos se remonta al sigo XIX. El ejemplo
mas clasico es la prediccion de la existencia del planeta Neptuno (1846) para poder
describir el movimiento de Urano lo cual demostré la validez y poder de la Mecanica
Newtoniana. Esta misma idea, aunque correcta conceptualmente, resulté equivocada
cuando se traté de explicar el comportamiento del perihelio de Mercurio proponiendo
la existencia de un nuevo planeta llamado Vulcano. La solucién correcta resulté en la
modificacion de nuestra descripcion de la interaccion gravitacional, la geometria del
espacio-tiempo y el surgimiento de la teoria de la Relatividad General de Einstein. Sin
embargo, la corroboracion del modelo Cosmolégico por diversos métodos experimentales

sugiere que la idea de la existencia de materia oscura debe de ser tomada con seriedad.

En este trabajo se estudian las capacidades del Observatorio HAWC (High Altitude
Water Cherenkov, Observatorio en Agua Cherenkov de Gran Altura) para poder detectar
senales indirectas en el flujo de fotones de alta energia debido a la aniquilacién o
decaimiento de posibles candidatos a materia oscura presente en el Cimulo de Virgo.
A continuacién presento una breve descripcion de las pruebas que permiten inferir la
existencia de materia oscura, los posibes candidatos a materia oscura y los métodos de

busqueda realizados actualmente.



1.1. EVIDENCIAS DE LA EXISTENCIA DE LA MATERIA OSCURA

1.1 Evidencias de la existencia de 1a materia oscura

Sabemos de la existencia de materia oscura debido a las anomalias observadas en la

dinamica de objetos astrofisicos en varias escalas del Universo.

1.1.1 Evidencia a escalas galacticas

En esta escala la principal evidencia de materia oscura proviene de los datos obtenidos

de las curvas de rotacion de galaxias en la vecindad local de la Via Lactea.

1.1.1.1 Curvas de rotacion en Galaxias

Una curva de rotaciéon describe la velocidad radial de un objeto en el interior de una
galaxia en funcién de la distancia al centro de la misma. Dentro del marco de gravitacion
Newtoniana se puede obtener una forma funcional de la velocidad radial en funcién de r,

la distancia al centro de la galaxia, por igualar los valores de la fuerza centrifuga y la

o(F) = |GM <,
r

donde M_, es la masa encerrada a un radio r. En estudios de curvas de rotacién de

fuerza de gravedad:

galaxias elipticas y galaxias de bajo brillo superficial (LSB) se han observado discre-
pancias entre las observaciones y la teoria. En los datos experimentales (por ejemplo
‘citefraternali) se observa que la velocidad radial se mantiene constante hacia la zona ex-
terior de la galaxia, mientras que en el modelo tedrico se espera que la curva de rotacion
disminuya conforme el radio aumenta, ver Figura 1.1. Un intento por explicar la materia
faltante es considerar las contribuciones de gas y estrellas oscuras, sin embargo ambas
contribuciones son sub-dominantes y no describen las curvas de rotacién observadas, por
lo que la curva de rotacién observada en las galaxias vecinas es explicada por suponer la
existencia de materia oscura.’

En la Figura 1.1 se observan las contribuciones de las diversas componentes dentro
de una galaxia. Las componentes consideradas son: materia luminosa, gas caliente y
materia oscura. La importancia de la curva de rotacion es que nos permite determinar

el perfil de densidad de materia oscura, ppy, presente en la galaxia. Para la curva

10 por suponer que la interaccién gravitacional adquiere otra forma funcional a partir de un radio
caracteristico. A esto se le conoce como Modelos de Gravedad Modificada, los cuales han tenido éxito en
explicar las curvas de rotacion galactica, pero al tratar de realizar extensiones al marco de Relatividad
General diversas complicaciones aparecen.
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FIGURA 1.1. En el panel superior se muestra la contribucion de tres compo-
nentes a la curva de rotacion de la galaxia NGC2403: El disco de la galaxia
(azul), Gas caliente (verde) y Halo de materia oscura (rojo). Los modelos para
el perfil de densidad de materia oscura son incluyendo contraccién adiabatica
(guiones), lo que puede dejar a un perfil isotérmico (tipo Burkert), y sin incluir
contraccion adiabatica (puntos) descrito por un perfil NFW. Para mas detalles
sobre el modelo ver [2]. Los puntos representan la velocidad observada, [3, 4].
En el panel inferior se muestra la diferencia entre los datos obtenidos para la
velocidad circular y el modelo tedrico considerando materia oscura.

de rotacion mostrada, las lineas rojas muestran la contribucién de un halo esférico de
materia oscura. La linea de guiones muestra el resultados de no considerar contraccion
adiabatica?, lo que deja a un perfil tipo Navarro-Frenk-White (NFW). La linea punteada
roja es considerando contraccién adiabatica. Para este ultimo caso, el perfil es mejor
descrito por Burkert. Para mayor informacién sobre los perfiles usados para describir
halos de materia oscura ver seccion 2.3.1. Se puede observar en el panel inferior de
la Figura 1.1 que para radios menores al radio de escala de la galaxia, el ajuste entre
el modelo tedrico y los resultados experimentales sufre mayor dispersion que para las
regiones externas de la galaxia. Esta discrepancia puede deberse a la incertidumbre en

conocer la pendiente del perfil de densidad de materia oscura en las regiones centrales

2Contraccién adiabatica se refiere al efecto derivado del enfriamiento de bariones, los cuales pueden
colapsar a la region central de la galaxia. Este proceso ocurre durante la formacion de la galaxia.
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del halo. A este problema se le conoce como “Core-Cusp” [5].2

Analizando las curvas de rotacion de galaxias en la vecindad de la Via Lactea se
observa que éstas pueden ser representadas por una funcién universal con muy pocos
parametros libres. Esta funcién, denominada Curva de Rotacién Universal, codifica la
informacién sobre el contenido de materia luminosa, gas caliente y la posible distribucién
de materia oscura presente en la galaxia [6]. Este método demuestra que las curvas
de rotacion de galaxias espirales y galaxias LSB es bien descrita por la suma de tres
contribuciones: disco estelar delgado exponencial + gas caliente + halo esférico de materia
oscura con region central plana, aunque no es claro aun si los perfiles de densidad de
materia oscura presentan regiones centrales con pendientes planas o pronunciadas [5].

Recientemente se ha demostrado que una version de baja masa se puede obtener
para galaxias enanas irregulares (dIrr) demostrando que este tipo de galaxias también
son dominadas por materia oscura [7]. El perfil de densidad de materia oscura que mejor
ajusta las curvas de rotacion de galaxias dIrr es un perfil tipo Burkert. En comparacion
al perfil NFW, el perfil Burkert es un perfil con pendiente poco pronunciada hacia el

centro del halo.

1.1.1.2 Otras evidencias

Otras observaciones experimentales han sido usadas también para mostrar la discre-
pancia entre la masa gravitacional y la masa luminosa observada en galaxias y sus

satélites:

1. Paradoja de Oort: Esta prueba se basa en inferir la existencia de materia no
observada por comparar la densidad de materia debido a estrellas y otros trazadores
como el gas caliente, y el potencial gravitacional de su distribucién en la vecindad
solar. La comparaciéon de ambos limites deja a un estimado de la densidad de
materia bariénica en la vecindad solar de poor; = 0.14Mopc~2 [8]. En [9], Oort
encontré que en la vecindad del sistema solar la cantidad de materia invisible

(oscura) es aproxidamente la misma que la cantidad de materia barionica.

2. Dispersion de galaxias enanas esferoidales (dwarf Spheroidal galaxies, dSph ga-
laxies). Este tipo de galaxias se caracterizan por tener poco contenido de materia

luminosa en forma de estrellas. Por medir la distribucién de las velocidades en

3 Aunque en algunos casos se ha mencionado que no es un problema real. Posibles soluciones puede
ser la inclusién de los efectos de bariones y las fuerzas de marea durante el proceso de formacién del halo
principal.
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estas galaxias, se ha observado que la razéon Masa-Luminosidad, %I, es muy grande

lo que demuestra que son objetos dominados completamente por materia oscura.

1.1.2 Evidencias a escalas de Cimulos de galaxias

Histéricamente, ésta fue la primera evidencia clara de un faltante de materia para poder
explicar las velocidades de galaxias en objetos astrofisicos. Este tipo de pruebas se basa
en determinar experimentalmente la masa del cimulo estudiado y compararlo con una

estimacion tedrica. Algunas pruebas son:

* Aplicar teorma del virial a la distribucién observada de velocidades radiales. El
primero en realizar este trabajo fuel astronomo Zwicky ([10]), quien analizando las
velocidades de las siete galaxias conocidas en 1930 del Cumulo de Coma, obtuvo
que la masa contenida dentro del cimulo es 50 veces mayor a la masa luminosa
observada. Aproximando a un camulo de galaxias como una esfera de masa M y

radio R, el teorema del Virial toma la forma:

3 GM?
—— + Mv?

5 R rms

=0

Donde la energia cinética es calculada por el valor promedio de las velocidades de
los objetos dentro del caimulo. Para realizar un estimado correcto de la cantidad de
materia oscura, debe de considerarse que existen dos componentes adicionales de
materia ordinaria dentro del cimulo: la materia presente dentro de las galaxias y
el gas caliente presente en el medio intergaléactico. Observaciones recientes dejan a

estimados similares a los obtenidos por Zwicky.

¢ Lente gravitacional. La Luz se propaga a lo largo de geodésicas en el espacio-
tiempo. Estas geodésicas se desvian de una linea recta cuando los fotones pasan
cerca de campos gravitacionales intensos. Asi, la distorsion de las iméagenes de
objetos lejanos cuya posicion se encuentra detras de un cimulo es usada para
determinar la masa del cimulo, ver Figura 1.2. Comparando este valor con el
calculo de la materia luminosa, se obtiene que la masa en forma de estrellas y gas
no es suficiente para generar la lente gravitacional observada. Esta materia extra

se debe a materia oscura presente en el cimulo.

* Perfil de emisién de rayos X. La medicion del flujo de rayos X en un cimulo permite

trazar la densidad de gas caliente en un camulo e inferir la temperatura del cimulo.
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1.1. EVIDENCIAS DE LA EXISTENCIA DE LA MATERIA OSCURA

FIGURA 1.2. Anillo formado por la lente gravitacional generada por un camuo
de galaxias localizado en el centro del anillo. La distorsién de la luz permite
calcular la masa del objeto que produce la lente.

Existe una discrepancia entre la temperatura observada y la temperatura teérica
del gas presente en los cimulos dejando a la sugerencia de procesos de aceleracion

y materia oscura en el interior del cimulo.

¢ El Camulo Bala (Bullet Cluster): Este sistema resulté de la colisiéon de dos cimulos
de galaxias. El evento fue observado en rayos X por el Satélite Chandra, mostrando
que el gas caliente de ambos cimulos se concentra hacia la region central del
sistema. Esto se debe a que el gas experimenta una fuerza de arrastre durante
la colisién (region en color rosa Figura 1.3). La estimacion de la cantidad total
de masa se hace a través de la observacion de lentes gravitacionales. Esto es
mostrado en color azul en la Figura 1.3. Debido a que la materia oscura tiene
una interaccion muy débil con materia ordinaria y consigo misma, los halos de

materia oscura de ambos cimulos atraviesan la region sin sufrir algin efecto. Este
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CAPITULO 1. GENERALIDADES DE LA MATERIA OSCURA

sistema también ha servido para poner cotas a los valores de la seccién eficaz de
interaccion de modelos materia oscura auto-interactuante [11]. Dichos modelos
pueden reconciliar, por ejemplo, las predicciones a escalas pequeiias de masa donde

el modelo cosmolégico estandar falla para explicar el nimero de satélites esperado.

FIGURA 1.3. Se muestra la imagen compuesta de la region del Cimulo Bala, el
cual es el resultado de la colision de dos Camulos. En color rosa se muestra la

region donde se observoé la emision en rayos X por el satélite Chandra. En color

azul se muestra la region donde se encuentra la mayor cantidad de materia del

sistema obtenida de las observaciones de lentes gravitacionales.

Al igual que en el caso de los perfiles de densidad de materia oscura en galaxias, no
es claro si los perfiles en cumulos galacticos presentan regiones centrales con pendientes

poco o0 muy pronunciadas.

1.1.3 Evidencias a escalas cosmolégicas

La importancia de estas evidencias radica en la posibilidad de determinar la cantidad
total de materia oscura presente en el Universo por poner a prueba algunas de las pre-
dicciones del modelo cosmoldgico, siendo la principal la que se obtiene de la medicion de
la radiacion césmica de fondo. Otras pruebas provienen de la mediciéon de la abundancia

de elementos y la inferencia de la densidad de fluctuaciones que permiten la formacién
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de estructuras (Lyman-a forest, ver [12]) A continuacion describiré de manera breve los

resultados obtenidos de medir la anisotropia de la radiacién césmica de fondo.

1.1.3.1 Anisotropia de la radiacion cosmica de fondo

Los fotones que componen la radiaciéon césmica de fondo datan de la época en que
éstos se desacoplaron de las otras especies presentes en el Universo. Estos fotones han
viajado desde la hipersuperficie que corresponde al tiempo de desacople (last scattering
surface) hasta nuestra posicion actual generando un campo altamente isotrépico. Este
desacople ocurre a una temperatura 7' ~ 3000K (corrimiento al rojo z ~ 1100) en un
periodo de tiempo relativamente largo por lo que no todos los fotones se desacoplaron
al mismo tiempo dejando a una anisotropia en la temperatura en la que son grabadas
perturbaciones primordiales del Universo temprano.

La anisotropia en la radiacion césmica de fondo es una funcion sobre la esfera por lo

que se puede realizar un estudio usando arménicos esféricos Y; p,:

oT
—(0,¢) = Z al,mYl’m(0,<p)
TO I,m

En esta expansion estamos interesados en polos que cumplen la condicién [ = 2.
El caso [ = 0 representa la contribucién monopolar. El caso [ = 1 es dominado por el
efecto Doppler debido al movimiento del sistema solar respecto a la esfera donde ocurre
el desacople, el cual no puede ser separado del dipolo cosmolégico causado por las
perturbaciones a gran escala.

Se supone en el modelo que las perturbaciones primordiales son de naturaleza
gaussiana lo que implica que el valor promedio de los coeficientes a; , es cero. Sin
embargo, debido a la naturaleza azarosa del proceso, los valores de expectacion del
cuadrado de los coeficientes en la expansion dependen solamente en los polos /, los cuales
estan relacionados con el tamafio angular del patrén de la anisotropia. Sean, entonces,

C; el promedio de la amplitud al cuadrado de los coeficientes en la expansion:

1
Cr=(layml?) = mz lag ml?
m

Bajo esta aproximacion, toda la informacion estadistica obtenida en los mapas de
anisotropia de temperatura es contenida en el espectro angular de potencias determinado
por los coeficientes Cj, el cual es usado para constrefiir u obtener el valor de un conjunto,

preseleccionado, de parametros independientes de algiin modelo cosmolaégico.
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FIGURA 1.4. Espectro angular de potencias obtenido de los datos del Satélite
Planck [1]. La posicién y amplitud de los picos permie constreiir los parametros
de un modelo cosmolégico determinado.

En el Universo temprano, las fluctuaciones de densidad dan origen a inestabilidades
gravitacionales en la que la materia queda atrapada en las paredes de estos potenciales.
Esto genera un ciclo de compresion y expansién de la materia, en el que la fuerza
gravitacional y la presion de radiaciéon produce oscilaciones acusticas longitudinales
(ondas sonoras) en el fluido primordial de protones, cuyo patrén es grabado en las
anisotropias de la radiacion césmica de fondo. Este fenémeno se conoce como oscilaciones
acusticas y sucede en el momento de la transiciéon en que el Universo pasa a ser dominado

por materia. En el espectro de potencias, las oscilaciones acusticas quedan registradas

en polos / que cumplen:

l=m— m=1,23..
S

donde 6 es el angulo generado en el cual observamos el horizonte de la ultima
dispersion, en el tiempo de desacople de los fotones. Tanto 8 como la posicion de los picos
acusticos son afectados por la cantidad de materia oscura presente en el Universo.

En los analisis para obtener los valores de parametros cosmolégicos, tipicamente se
seleccionan g, la densidad total relativa de materia y energia en el Universo, y Q,, la
densidad relativa de energia oscura para ser obtenidos de los valores de 65 y la posicién
de los picos acusticos. Ambos, Q2,, y Qa, son parametros degenerados, es decir, un valor

fijo de 65 determina una region de posibles valores de 2, y Q; por lo que son necesarias
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otras observaciones cosmologicas (Espectro de potencias P(k) para las fluctuaciones, o la
relacion z — d de las supernovas tipo Ia) para determinar de manera precisa, el valor de
ambos parametros.

Usando los datos del Satélite PLANCK [1] para el espectro angular de potencias, se
obtiene:

Qp, | Qp | Qp | Qpm
0.3156 +0.0091 ‘ 0.04916 +£0.00016 ‘ 0.6844 +0.0091 ‘ 0.2644 +0.0091

TABLA 1.1. Valores de Q,,,, Qp, Qa ¥y Qpum obtenidos de los datos obtenidos por
el Satélite PLANCK [1]. El valor para Qpy es obtenido de 2, — Q.

Para mayores detalles sobre la anisotropia de la radiaciéon césmica de fondo y los

analisis involucrados puede consultar [1, 13, 14]

1.1.4 Simulaciones de N-cuerpos

Esta dltima evidencia radica en el éxito que han tenido las simulaciones cosmolégicas
de N-cuerpos para describir la formacion y evolucion de las estructuras a partir de
las perturbaciones primordiales. Esta evolucion es aproximada por el agrupamiento
gravitacional a partir de particulas de materia oscura en un volumen Vj,. Tipicamente
los efectos de considerar la dinamica de radiacion y materia barionica son estimados
posteriormente, sin embargo, al comparar la estructura a gran escala obtenida de las
simulaciones de N-cuerpos con el Universo observable no es posible detectar alguna
diferencia aparente, Figura 1.5.

Un resultado importante sobre la ditribucién de materia oscura obtenido de las
simulaciones de N-cuerpos es la prediccion de la existencia de un perfil Universal de
materia oscura para diversas escalas de masa, todas las épocas y diferentes espectros
de potencias de fluctuaciones primordiales considerados. Los perfiles obtenidos en las
simulaciones muestran que las regiones centrales de los perfiles tienen pendientes
muy pronunciadas lo que esta en conflicto con las observaciones de curvas de rotacién
de galaxias y otros resultados experimentales, donde los perfiles mas bien presentan
regiones centrales planas. Una posible solucién consiste en incluir en las simulaciones
los efectos disipativos y de transferencia de energia debidos a bariones.

Otro problema importante es la prediccion en las simulaciones de un nimero muy
grande de satélites dominados por materia oscura en halos con masas comparables y
mayores a la masa de la Via Lactea esperando que la cantidad de satélites presentes sea

>10'*. Aunque en la ultima década se han descubierto numerosos satélites en la Via
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F1GURA 1.5. Comparacion de la estructura a gran escala del Universo entre a)
los datos obtenidos de tres estudios del redshift de galaxias (CIA2, 2dFGRS y
Sloan), paneles superior e izquiero; y b) por la simulaciéon MILLENIUM usando
solo particulas de materia oscura. Como se puede observar en la imagen, existe
un acuerdo excelente entre las observaciones y las simulaciones de la estructura
a gran escala del Universo.

Lactea, el problema, conocido como el Problema de los Satélites Perdidos, persiste. Una
posible solucion es considerar que halos pequenos de materia oscura son desbaratados
durante el proceso de formacion del halo principal, debido a las fuerzas de marea y otros

efectos, borrando sub-estructuras con masas menores a 106 M,.%

4Es importante notar que los resultados mencionados en este apartado son de acuerdo a los resultados
y al estado del arte de las simulaciones actuales, como Aquariius [15] e Illustris [16]. Estos resultados
pueden cambiar, por ejemplo si la resolucién minima de masa en las particulas simuladas disminuye.
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1.2 Caracteristicas de la materia oscura y Posibles

candidatos

Llegado a este punto, es natural preguntar por las caracteristicas y la naturaleza de la
materia oscura, la cual se ha supuesto para ser un nuevo tipo de particula jamas vista
anteriormente. Dicha solucion esta bien motivada en el contexto de modelos mas alla
del Modelo Estandar, donde atn existen diversos problemas abiertos como el valor de la

masa de los neutrinos.

t (ns)
1 10 100 1000

my= 100 GeV

1 |||1 |||1 IIII1 llll1 ||||1 ||||1 ||||1 ||||1 |||1 llll1 IIII1 ||||1 TTm

|||||||

T (GeV)

FIGURA 1.6. Diagrama que muestra la densidad numérica de particulas de
materia oscura en funcién de la temperatura del Universo (expresada en GeV).
Para un Universo en expansion, existe un valor de la temperatura para el que
el equilibrio térmico con particulas de materia oscura no puede ser sostenido
mas, desacoplandose del resto y congelando su densidad. En la grafica, el eje
de la derecha representa la densidad relativa de materia oscura . La linea
solida es obtenida para un valor de (ov) = 3.6 x 10726¢m3s7L, ecuacién 1.1, la
cual reproduce el valor actual de densidad reliquia requerida en la Cosmologia
A—CDM. Las franjas de colores son obtenidas para diferentes valores de (ov)
creciente hacia arriba. Se ha supuesto una masa de 100GeV para el candidato.
A este hecho se le conoce como el milagro de los WIMPs (WIMP miracle).

Algunas de las teorias con candidatos plausibles a materia oscura son Supersimetria,

Dimensiones extra y Problema de la violacion CP en el Modelo Estandar, que han
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CAPITULO 1. GENERALIDADES DE LA MATERIA OSCURA

dejado a un nimero enorme de candidatos en el rango de masa de decenas de meV
(axiones) hasta 101° GeV (Wimpzillas). En este trabajo me enfocaré en los candidatos
cuyas masas se encuentran en el rango de operacién del Observatorio HAWC, entre
1 y 100TeV. En este rango de masas, los candidatos mas aceptados son neutralinos
X, en Supersimetria; y el estado BW, en Dimensiones Extra. Ambos candidatos son
plausibles ya que proveen de un mecanismo que permite que la abundancia de estas
particulas en la época presente sea la requerida por el Modelo Cosmolégico. EI mecanismo
usado tipicamente es el desacople térmico. Este desacople se realiza cuando la razon
de interaccion de la particula considerada cae por debajo de la razén de expansion del
Universo, por lo que el equilibrio térmico ya no es sostenible y la particula se separa de
las otras componentes, ver figura 1.6.

A continuacién describiré de manera breve los modelos tedricos de Supersimetria
y Dimensiones Extra. Posteriormente listaré las caracteristicas que todo candidato a

materia oscura debe cumplir, [17].

1.2.1 Supersimetria

E1 Modelo Supersimétrico (SUSY) es motivado por tres cuestiones fundamentales:

1. ;Existe algin grupo de Lie que permite la unificacion de las simetrias internas y

simetrias del espacio-tiempo?
2. Entender el problema de Jerarquia

3. (Es posible hallar una imagen unificada de las constantes de acoplamiento de las

interacciones fundamentales?

A grandes rasgos, el Modelo SUSY se basa en la introduccién de nuevas particulas con
masas y cargas similares a las del Modelo Estandar pero con espin opuesto permitiendo
que la divergencia cuadratica en la masa del bosén de Higss sea cancelada en todos los
ordenes de magnitud y permitiendo una posible unificacion de las interacciones a escalas
de energia por debajo de la masa de Planck. Sin embargo, la introducciéon de nuevas
particulas y campos aumenta el nimero de parametros libres en el modelo. Es posible
reducir el namero de estos parametros libres por asumir algunas hipétesis motivadas
tedrica y experimentalmente. Uno de estos modelos es el modelo Estandar Minimo
Supersimétrico (MSSM, Minimal Supersymmetric Standard Model) el cual contiene
la cantidad minima posible de campos para reproducir todos los campos del Modelo

Estandar. Conceptualmente, el modelo:
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* Asocia companeros supersimétricos fermionicos a todos los campos de norma
* Asocia companeros supersimétricos escalares a todos los fermiones

* Introduce un campo de Higss adicional y asocia un compaiero supersimétrico a

cada bosén de Higss

En este modelo es necesario garantizar que la razén de decaimiento del protén sea
muy baja, como es observado en la naturaleza. Para esto se introduce la paridad R

definida por:
R — (_1)3B+L+2S

Esta paridad es conservada en el Modelo Supersimétrico y restringe a los compaineros
supersimétricos a decaer en un nimero impar de s—particulas®. Esto implica que la
s—particula mas ligera es estable y solo es destruida via aniquilacion de pares. La
naturaleza de la s—particula mas ligera es determinada por el mecanismo que rompe
la supersimetria®. Otra caracteristica de la s—particula mas ligera es que no posee
carga eléctrica o de color. De poseer carga, s—particulas debieron condensar con materia
bariénica produciendo is6topos pesados.

En la mayoria de los escenarios, el neutralino y es la s—particula més ligera y genéri-
camente resulta de la mezcla de 4 estados de Majorana: y = M, B, con t = [7°, %, #%, %],
es el vector con los estados de los neutralinos, M, es la matriz de masa para los neutrali-
nosy B = E’,W,I—Tlo,Hzo . El estado mas ligero de los neutralinos es )ZO y es al que me
referiré como neutralino o y.

Los neutralinos pueden desacoplarse térmicamente en el Universo temprano, por lo
que se espera que sean extremadamente no-relativistas en la época presente. Bajo esta

aproximacion, la densidad reliquia de neutrlianos en la época presente es [5]:

B 3x10"27em3s7!

(ov)

(1.1) Q,h*

Usando los datos del Satélite Planck para Q,, y Qp, un valor aproximado de (ov)
es 2.507 x 107 26cm3s 1. En la literatura se ha adoptado el valor (ov) =3 x 10726¢m3s™!

como limite térmico.

5El prefijo “s-” es usado para denotar que se trata de un compafero supersimétrico.
6Si no existiera el rompimiento, cada s—particula tendria la misma masa que su contraparte en el
Modelo Estandar, lo cual no es observado.
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A bajas velocidades, los neutralinos se aniquilan en pares fermién-antifermion pe-
sados: {¢tf,bb,c¢;1* 17}, pares de bosones de norma: {W*W~;ZZ}; y canales con estados
finales que contienen bosones de Higss.

A pesar de que los neutralinos interactian muy débilmente con la materia bariénica,
es posible diseniar algin experimento para detectar senales de estas particulas ya sea en
la vecindad local del sistema solar o en objetos fuera de la Via Lactea.

En otros escenarios, la s—particula corresponde a gauginos, gravitinos, s— neutrinos
0 axinos, sin embargo han sido excluidos como candidatos debido a que su interaccién con
la materia bariénica es nula o casi nula lo que los hace imposible de detectar. En el caso
de los gravitnos y axinos, el problema es mas grave ya que destruyen las abundancias

primordiales de los elementos ligeros.

1.2.2 Dimensiones extra

Incluir dimensiones extra ha sido motivado teéricamente debido a la posible unificacion
de las interacciones fundamentales como quedé demostrado en el trabajo de Kaluza-
Klein en 1921. Otras motivaciones son la posible solucién al problema de Jerarquia en el
Modelo Estandar y ser un marco de trabajo adecuado para teorias de cuerdas.

En estos modelos, el espacio-tiempo corresponde a una estructura llamada brana
embebida en un Espacio (3+6+1), “bulk”. 6 representa las dimensiones extra introducidas,
las cuales son compactificadas en alguna topologia de tamano R. Los campos que se
propagan en el Espacio tienen momento cuantizado p? ~ R 2. Para cada uno de estos
campos, aparecen un conjunto de modos de Fourier conocidos como estados de Kaluza-
Klein. Dichos estados son observados como torres de estados en la brana del espacio-
tiempo con masas m, =nR™!, con n el nimero del modo de Fourier. Tipicamente se
escoge que la Gravedad se el tinico campo que se propaga en el Espacio pero si las
dimensiones extra son muy pequenas, es posible que todos los campos se propaguen en
el Espacio. Modelos donde todos los campos se propagan en el Espacio son conocidos
como modelos de Dimensiones Extra Universales. Estos modelos son motivados debido a
que explican la existencia de 3 familias, proponen un mecanismo de rompimiento de la
simetria electrodébil y previenen el decaimiento rapido del protén.

La condicién de que el momento se conserve en el espacio de mayores dimensiones
deja a la conservacion de la simetria KK en las dimensiones compactificadas. Esta
simetria no garantiza que el estado mas ligero sea estable, sin embargo ls introduccién
de un mecanismo de violacion de esta simetria deja un remanente llamado Paridad KK

que es responsable de estabilizar el estado de menor masa. En estos modelos, la particula
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més ligera corresponde a la primera excitacién del bosén de norma de hypercarga, B.
La densidad reliquia de estas particulas depende del radio de compactificacién, el cual
restringe el valor de las masas de B! a un valor entre 400 y 1200 GeV. A diferencia de

los neutralinos, la seccién eficaz de BV es inversamente proporcional a su masa:

95¢7 _ 0.6pb

= 2 2
324wmey,, My,

Debido a la naturaleza bosénica de B, los canales de aniquilacién més eficientes
son a pares fermién-antifermion.
Al igual que con los neutralinos, B provee mecanismos para que pueda ser detectado

por diversos métodos, ya sea busqueda directa, indirecta o produccion en aceleradores.

1.2.3 Caracteristicas de los candidatos a materia oscura

Para terminar esta secciéon mencionaré las propiedades basicas que debe cumplir un
candidato a materia oscura. Para una descripciéon mas detallada de estas caracteristicas

vea [17]. Las propiedades son:

1. Reproducir la densidad reliquia apropiada. Debe existir en el Universo un mecanis-
mo de produccién que garantice la densidad reliquia estimada y la estabilidad del

candidato por el rompimiento o conservacién de alguna paridad o simetria.

2. Debe ser fria, indicando que debe ser no-relativista. Esto es motivado por el hecho
de que la teoria estandar de formacion de estructuras explica que las estructuras
mas grandes se forman mas tarde en el Universo que las estructuras mas pequenias
lo cual es reproducido satisfactoriamente por materia oscura fria’. Como vimos
anteriormente, las simulaciones de N-cuerpos predicen la existencia de un niimero
enorme de satélites los cuales no han sido observados. Una segunda solucién
al problema es considerar que la materia oscura no es fria, sino “tibia”, o fuera
del limite no-relativista. Este tipo de materia garantiza que las potencias en el
espectro de fluctuaciones a escalas pequenas sea menor, suprimiendo la formacién

de estructuras pequenas.

3. Debe ser neutra. Aunque diversos candidatos cargados han sido propuestos, res-

tricciones fuertes provienen de los datos nulos en la busqueda de is6topos pesados

“En la Cosmologia A—CDM, esto significan las siglas -CDM, Cold Dark Matter. A indica que el modelo
considera una contribucién de Energia Oscura
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como agua pesada o atomos hidrogenoides pesados. Otros problemas se originan al
considerar la formacion de estructura, la cual se veria modificada por la presencia

de materia oscura cargada.

4. Ser consistente con los datos de Nucleo-sintesis del Big-Bang, es decir reproducir

la densidad de elementos ligeros en las etapas tempranas del Universo.

5. No alterar o modificar la evolucion estelar. Algunos candidatos a materia oscura
Fria representan canales de pérdida de Energia en la evolucion estelar lo que
reduciria el tiempo de vida de las estrellas entrando en conflicto con el marco

estandar de evolucién estelar actual.

6. Ser consistente con las constricciones y cotas obtenidas de los diversos métodos de

busqueda.

7. Puede ser probada experimentalmente, en el sentido en que puede ser disenado un
expeirmento que permita su deteccién directa o indirecta. También se requiere que

exista evidencia experimental del modelo tedrico donde aparece el candidato.

1.3 Métodos de Busqueda de materia oscura

Finalmente, falta preguntar como se realizan las busquedas de materia oscura. Para
el caso de los candidatos que he revisado anteriormenete, existen mecanismos donde
los productos finales son particulas del Modelo Estandar abriendo la posibilidad de
busquedas experimentales. Los métodos de biisqueda se pueden resumir en la Figura
1.7:

De acuerdo al sentido en que es recorrido el diagrama en la Figura 1.7, los métodos
de busqueda se clasifican en: produccién de particulas de materia oscura en Aceleradores
de Particulas, Busquedas directas y Busquedas indirectas. A continuacion describiré de

manera muy breve cada una de ellas.

1.3.1 Produccion en Aceleradores

Durante la colision de particulas del Modelo Estandar en aceleradores como el LHC, es
posible que haya eventos donde se muestre una pérdida de energia aparente indicando la
presencia de alguna particula que interactia débilmente con la materia. Es necesario un

analisis exhaustivo para descartar todos las contribuciones de procesos dentro del Modelo
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FIGURA 1.7. Tres posibles canales de busqueda debido a la interaccion de
particulas de materia oscura con particulas del Modelo Estandar: produccion

de materia oscura por la colision de particulas del Modelo Estandar, Dispersion

de materia oscura por colisiéon con Nucleos y Aniquilaciéon de materia oscura

produciendo particulas estables del Modelo Estandar.

Estandar antes de asegurar que se ha encontrado una posible sefial de materia oscura.
Busquedas en aceleradores también incluyen la obtencion de evidencia de escenarios

mas alla del Modelo Estandar.

1.3.2 Busquedas Directas

Debido a la enorme cantidad de materia oscura presente en galaxias, es posible que
algunas de estas particulas sean dispersadas por la colision con nicleos atémicos presen-
tes en la galaxia. En el caso de la Tierra, es posible construir un detector que registre
la energia de retroceso que sufre un nucleo atémico debido al flujo de materia oscura
a través de la Tierra. En estos eventos, DM+ N — DM + N, debido a la interaccién
muy débil entre ambas pariculas, se espera que la energia de retroceso sea del orden
unos cuantos keV. Dependiendo del detector, esta energia es colectada por su interaccion
con el material del detector via fotones, corriente bolométrica, excitaciéon de fonones o
ionizacién, entre otros procesos.

Uno de los grandes problemas que enfrenta este tipo de bisquedas es la supresion de

ruido de fondo debido a las contribuciones de rayos césmicos, muones, neutrinos, rayos
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gamma y decaimiento radiactivo del material con el que se construye el detector.

El calculo de la seccién eficaz tiene dos componentes debido a la posible interaccién
entre el espin de ambas particulas durante el momento de la colision. El calculo com-
pleto de la seccion eficaz necesita de conocer de manera precisa el acoplamiento de las
particulas de materia oscura con quarks y gluones, conocer la distribucién de quarks en
el interior de los nucleones y transformar la interaccion con quarks y gluones a nivel del
nucleo para obtener la energia de retroceso. Debido a la naturaleza de los parametros que

intervienen, el calculo de la seccién eficaz depende fuertemente del modelo considerado.

La razon de eventos se ve afectada por la periodicidad de los movimientos de rotacion
y traslacién de la Tierra. El primero introduce una anisotropia en la llegada de particulas
de materia oscura al detector mientras que el segundo produce una modulacién anual
en la razon de deteccion debido a que la cantidad de materia oscura que atraviesa la
Tierra varia si se viaja en la misma direccion o en sentido contrario. La deteccion de esta

modulacién indicaria una posible deteccion de materia oscura.

Esta técnica tiene una enorme sensibilidad, ademas de que existen varios experimen-
tos alrededor del planeta con el fin de disminuir errores sistematicos entre experimentos
y proveer una evaluacion critica al considerar una posible sefal de detecciéon. Algunos de
los experimentos alrededor del mundo son: DAMA-LIBRA [18], LUX-ZEPLIN [19], MAJO-
RANA [20], CRESST-III [21], CDMS [22], EDELWEISS [23] y P1CcO [24]. A continuacién
describiré de manera breve el experimento PICO, uno de los experimentos mas sensibles
a busquedas directas de materia oscura donde la interaccion con los nicleos atémicos

tiene un fuerte acople al espin del candidato de materia oscura.

1.3.2.1 El Experimento P1CcO

Este detector esta localizado en Sadbury, Ontario Canada, a 2km de profundidad en
SNOLAB. Su objetivo es detectar materia oscura. El experimento consiste de camaras
de burbujas sobre calentadas para hacerlas insensibles a rayos gamma y radiacién
beta. La camara se llena con liquidos ricos en F' lo que les permite tener sensibilidad a
interacciones independientes y dependientes del espin durante la colisién. Para medir la
energia de retroceso de los nicleos debido a la colision se utilizan sensores pizoeléctricos y
camaras para detectar la sefal acustica producida por la burbujas debido al movimiento
de los nicleos. En la Figura 1.8 se presentan los resultados obtenidos durante el periodo
entre Noviembre de 2016 y Enero de 2017. [24]
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FIGURA 1.8. Se presentan los limites al 90 % de nivel de confianza en la secciéon
eficaz dependiente del spin para los datos obtenidos por PICO usando C3Fg. Es-
tos datos son mostrados en la linea azul gruesa. Para comparacion se muestran
los limites obtenidos para otros experimentos de busquedas directas de materia
oscura: P1CO usando CF3! en la linea roja gruesa, P1ICO-2L en la linea purpura,
P1cASSO [25] en la banda verde, SIMPLE en la linea naranja, PANDAX-II [26]
enl la linea cyan, ICECUBE [27] en las lineas punteada y de guiones en color
rosa y SUPERK [28] en las lineas punteadas y de guiones en color negro.

1.3.3 Busquedas indirectas

Es posible observar los productos resultantes de la aniquilacién y decaimiento de ma-
teria oscura en regiones donde se espera una gran concentracion de estas particulas.
Los productos de aniquilacién y decaimiento dependeran del escenario escogido para
describir al candidato. Estos procesos involucran producciéon de bosones de norma o
pares pesados de fermiones, los cuales no pueden ser observados pero los productos de
su decaimiento y hadronizacion, tales como {e‘, et p, p,v,y}, pueden ser detectados por
detectores colocados en érbita alrededor de la Tierra, o por telescopios y observatorios
terrestres.

De manera general, el flujo esperado de alguna de las especies obtenida en la aniqui-

lacion y decaimiento de un candidato en un halo de materia oscura a una distancia d de

la Tierra es:
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donde la suma en cada uno de los términos es sobre las tasas de ramificacién para
cada uno de los canales de aniquilacién o decaimiento y dN?/dE denota el espectro en
funcion de la energia de la especie (i) considerada como producto final. Las integrales son
realizadas a lo largo de la linea de vision y la apertura angular de un detector colocado
en la Tierra observando el halo de materia oscura con densidad de materia oscura ppy.
En los analisis, tipicamente se consideran los casos de aniquilacién y decaimiento por
separado ademas de asumir las tasas de ramificaciéon al 100% para cada canal. Para una
descripcion completa ver 2.1.

Los principales lugares donde se espera observar una sefial debido a la aniquilacién o
decaimiento de particulas de materia oscura son: el centro galactico, galaxias enanas
esferoidales, galaxias enanas irregulares y cimulos de galaxias. Diversos experimentos
han sido construidos para medir la contribucion de la aniquilacion y decaimiento de
materia oscura a los espectros de anti-materia, rayos gamma, rayos X, neutrinos y
otras especies, por ejemplo: HESS [29], MAGIC [30], LAT [31], EGRET [32], PAMELA [33],
ICECUBE [27], HAWC (2.6), por mencionar algunos. A continuacion describiré algunos
de los resultados en busquedas indirectas obtenidos por MAGIC, experimento que, al

igual que HAWC, se encuentra en el hemisferio norte.

1.3.3.1 MAGIC

El Observatorio MAGIC consiste de dos telescopios de Imagen de Radiacion Cherenkov
ubicado en el Observatorio del Roque de los Muchachos en La Palma, Islas Canarias,
Espana. Los telescopios colectan la radiacion Cherenkov generada por las particulas
producidas en las cascadas atmosféricas inducidas por rayos gamma en la parte alta de
la atmoésfera.

Con la motivacién de explorar todo el espectro electromagnético y disminuir el umbral
de energia para la observacion de rayos gamma con telescopios terrestres, la colabo-

racion Magic busca realizar estudios de Nucleos Activos de Galaxias (AGN), Pulsares,
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FIGURA 1.9. Limites superiores al 95% de nivel de confianza para el promedio
térmico de la seccion eficaz de aniquilacién por la velocidad (ov) para aniquila-
cién de particulas de materia oscura en quarks b b para datos conjuntos de los

Observatorios FERMI-LAT y MAGIC. La linea sélida representa el limite obteni-
do de las observaciones de 15 galaxias enanas esferoidales por FERMI-LAT mas

la observacion de Segue 1 por MAGIC. La linea de guiones cortos muestra el

limite individual de Magic. La linea de guiones largos representa el limite com-
binado de las observaciones de FERMI-LAT. La Linea punteada delgada y las

bandas amarilla y verde, representan la media y las bandas de confinamiento

simétrico del 68% y 95 % usando el método de maximo Likelihood

Supernovas y sus nebulosas, Destellos Rapidos de Rayos Gamma (GRB), Emision de
fondo, Gravedad Cuantica y Deteccion indirecta de materia oscura. En la Figura 1.9 se
presentan los limites superiores en seccion eficaz de aniquilacion obtenidos para galaxias

enanas esferoidales en el campo de vision de MAGIC y del satélite FERMI-LAT. [30]

Describiré con mayor detalle las cantidades que intervienen en el calculo del flujo
esperado de rayos gamma en la aniquilacién de materia oscura en el capitulo 2. El
Observatorio HAWC, como describiré en (2.6), es un buen candidato a realizar biusquedas
indirectas de materia oscura por detectar rayos gamma de muy alta energia debido a su
operacion continua y la observacion de fuentes extendidas como galaxias y cimulos de
galaxias, objetos donde los telescopios de Imagen de Radiacion Cherenkov tienen poca

sensibilidad.
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1.3.4 Busquedas Beam Dump

Debido a la no deteccion de materia oscura en los experimentos en operacion actualmente,
nuevas estrategias de bisqueda han sido propuestas para extender el rango de masas de
posibles candidatos a materia oscura, en particular en escalas inferiores a GeV. Estas
propuestas se basan en el uso de experimentos de objetivo fijo de haces de protones o
electrones donde materia oscura es producida en colisiones con nicleos. Las particulas de
materia oscura son detectadas a través de las interacciones con nucleones en un detector
tipo downstream® donde la materia ordinaria se acopla con materia oscura por medio
de un bosén vectorial. Un ejemplo de este tipo de modelos son Sectores Oscuros, donde
la materia oscura y particulas del modelo estandar se acoplan via un fotén oscuro. Este
foton oscuro permite que se obtenga el valor correcto de densidad reliquia requerido por
la Cosmologia A—~CDM. Pensando en el diagrama presentando en la Figura 1.7, este
tipo de estrategias son descritas por un hibrido entre los métodos de produccion y las
busquedas directas.

La Colaboracion MiniBooNE-DM ha realizado este tipo de bisquedas usando protones
de 8 GeV del haz de neutrinos Booster combinado con el detector MiniBooNE. Ellos han
obtenido limites (90% C.L.) para la seccion eficaz de materia para materia oscura masas
en el rango de 1 x 1073 hasta 0.3 GeV. Para mayores detalles sobre el funcionamiento del

experimento ver [34].

1.4 Resumen

La presencia de materia oscura ha sido medida en todas las escalas del Universo. Apo-
yado por la motivacion de resolver problemas en el Modelo Estandar de Particulas, se
ha asumido que esta materia faltante corresponde a un nuevo tipo de particula. Se
espera que la materia oscura representa aproximadamente el 27 % de los componentes
del Universo (Tabla 1.1). Los candidatos a materia oscura propuestos deben de cumplir
con propiedades basicas para ser considerados como buenos candidatos: reproducir la
densidad reliquia requerida por las observaciones de anisotropia de radiacion césmica de
fondo y otros datos cosmolégicos, ser fria y neutra, estar en concordancia con los resulta-
dos de busquedas directas e inirectas y las cotas obtenidas por aceleradores, asi como

proveer de un mecanismo que garantice la posibilidad de deteccion en laboratorios (1.2.3).

8En un experimento de haz, un detector downstream es colocado después de la posicién del objetivo
fijo para detectar la mayor cantidad de particulas producidas entre las particulas del haz y los 4tomos
colocados en la posicién del objetivo.
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Los dos candidatos que hemos presentado, neutralinos (1.2.1) y la primera excitacion
del boson de hipercarga en modelos de Dimensiones Extra Universales (1.2.2), cumplen
con todos los puntos, por lo que es razonable disenar algin eperimento que permita su
deteccion. En este espiritu, existen cuatro métodos: produccion de Particulas de materia
oscura en colisionadores, busquedas directas, busquedas indirectas y busquedas beam
dump. El Observatorio HAWC (2.6) ofrece una oportunidad viable de realizar bisquedas
indirectas de materia oscura por observar la contribucién de fotones obtenidos en la
aniquilacién o decaimiento de particulas de materia oscura al flujo de fotones en diversas

fuentes astrofisicas.
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CAPITULO

BUSQUEDAS INDIRECTAS DE MATERIA OSCURA

Como mencioné en el capitulo 1, existen 4 métodos de buisqueda de posibles sefiales de
materia oscura: produccién en aceleradores de particulas, busquedas directas, busquedas
indirectas y beam-dump. Las busquedas indirectas de materia oscura se basan en la
posibilidad de que estas particulas, a pesar de su baja interaccion, puedan aniquilarse
o decaer en particulas estables del Modelo Estandar modificando el flujo observado de

estos productos en la Tierra.

Debido a que el LHC (Large Hadron Collider) no ha observado indicios de Fisica Mas
Alla del Modelo Estandar hasta energias de varios TeV, la busqueda de candidatos con
masas en el rango de decenas y cientos de TeV han abierto una ventana de investigacion
accesible para experimentos como los telescopios atmosféricos y arreglos extendidos,
como el Observatorio HAWC. En este punto es necesario hacer notar que la region de
busqueda también se ha extendido a energias menores, como la busqueda de axinos o
neutrinos estériles; sin embargo, estos rangos de energia estan fuera del tema central de

este trabajo.

En este capitulo revisaré con mayor profundidad el caso de busquedas indirectas
de materia oscura enfocandome en el caso de rayos gamma de muy alta energia (VHE
gamma rays) y el calculo de las principales cantidades que intervienen en el flujo esperado

de fotones.
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2.1 Busquedas indirectas y el flujo esperado de

fotones

Este método se basa en la deteccion de particulas obtenidas tras la aniquilacién o
decaimiento de particulas de materia oscura en regiones donde se espera una gran
concentracion de estas particulas. En dichos procesos se obtienen particulas estables
como electrones (e”) y positrones (e*), protones (p*), neutrinos (v) y fotones (y), entre
otros. Estas particulas se propagan a través del Universo hasta llegar a la Tierra. A
diferencia de las particulas cargadas, los fotones y neutrinos no modifican su trayectoria
por la presencia de campos magnéticos, permitiendo conocer la region del espacio en la
que fueron producidos. De ahi el interés en detectar rayos gamma de alta y muy alta
energia.

Para calcular el flujo de fotones obtenido en la aniquilacién o decaimiento de particu-

las de materia oscura son necesarios los siguientes ingredientes:

¢ Modelos astrofisicos para la distribucion de densidad de materia oscura en la fuente
de interés. Estos modelos son obtenidos de las simulaciones de N-cuerpos, de las
observaciones de las curvas de rotacion galactica o lente gravitacional débil en

galaxias y cimulos de Galaxias.

¢ Modelos de Fisica de Particulas para estimar la intensidad de las interacciones
de particulas de materia oscura con particulas del Modelo Estandar, asi como los
posibles canales de aniquilacién y decaimiento. Estos parametros son inferidos de

los modelos donde aparecen los candidatos y el Modelo Estandar de Particulas.

Para estimar el flujo de fotones obtenido en aniquilacion de materia oscura considere
un halo de materia oscura que se encuentra a una distancia d de la Tierra con perfil de
densidad p(r(1)), con r la distancia al centro del halo y / parametrizando la distancia al
halo a lo largo de linea de visién (line of sight, 1.0.s.). Ambas distancias tienen la siguiente

relacion funcional:

(2.1) r() = Vd2+12-2dlcosV

Con cosV¥ =cosfcosy —cos¢psinfsin Wy, 6 y ¢ angulos polar y azimutal en el halo y
W, el angulo entre el vector de la linea de vision y el vector generado entre el observador

y el centro del halo (ver Figura 2.1).
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FIGURA 2.1. Diagrama para explicar los calculos a lo largo de la linea de vision.
El angulo a;,; esta relacionado a la apertura del cono a lo largo de la linea de
vision. Al final, el problema de calcular el factor astrofisico se reduce a realizar
una transformacion integral para proyectar un perfil 3D en un perfil de emision
2D. A manera de ejemplo, se muestra en la parte inferior de la imagen un
hipotético perfil de emision 2D obtenido para el halo esférico mostrado en la
parte superior.

Sea m, la masa de los WIMPs. El nimero de particulas aniquiladas por unidad de
tiempo 7 en el volumen dV = 12d1dQ es [35]:

N
-
(2.2) n=>y pr) (ov);
i My
La suma es realizada sobre los N posibles canales de aniquilacion y (ov); es el
promedio térmico de la seccion eficaz para el canal i. E1 nimero total de aniquilaciones

por unidad de tiempo en un elemento de volumen dV es:

N
2.3) nror =5 P72 vy, ;’( ERTRTS

;. My

Donde el factor 2 en el segundo denominador se debe a que en el proceso de aniquila-
cién intervienen dos particulas de materia oscura. De aqui, el flujo diferencial de fotones

por unidad de energia E en un elemento de volumen dV a la distancia / del elemento dV

es:
2.4) ddgy _ (o) ¢ Y5 L 2o
' dE ~ 4nl? om2

Donde he escrito (ov); = B;{ov), {(ov) = 3.6 x 10~ 26em3g~ y dNY/dE el nimero de

fotones producidos en una sola aniquilacién en el canal i. Los factores B; son las tasas
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de ramificacion del canal i y representan la probabilidad de ocurrencia del canal i.
Integrando sobre todo el volumen V donde se esta realizando la observacion, se obtiene
el flujo diferencial total de fotones por unidad de Energia E en el volumen V, que es la

cantidad medible por el experimento:

Factor Astrofisico J

A

do” (ov) dN7Y ’f 9

2.5 = - | dlp?a

2:5) dE snm? dE Py T
———

Factor de Fisica de Particulas
El primer factor describe los posibles canales de aniquilacion y el espectro de fotones
obtenido. El segundo factor se conoce como factor Astrofisico de aniquilacién J y depende
del modelo astrofisico usado para describir la distribucién de densidad de materia oscura
y la geometria del detector. Aqui he asumido que B, = 1 parai=k y B; = 0 para i #k,
es decir, la probabilidad de aniquilacion es maxima para el canal %.
El flujo esperado de fotones obtenido en el decaimiento de WIMPs se calcula en una

forma similar. EI nimero de particulas que han decaido por unidad de tiempo es:

NA.
(2.6) n=) =
i Ty

Ty es el tiempo de vida del WIMP y los factores A; representan la probabilidad de
ocurrencia del canal de decaimiento i. El flujo de fotones por el decaimiento de WIMPs

en un elemento de volumen dV es:

do” 1 N dNT 2
2.7 v _ A—L— p(r)dldQ
2.7) dE 4nrxl2 Z " dE my pr)

1

Integrando sobre el volumen V' y considerando un canal de decaimiento particular,
A; = 1parai=£k, el flujo total de fotones obtenido por el decaimiento de WIMPs en un

halo de materia oscura es:

Factor Astrofisico D

dor 1 dNY 7 N

2.8 St Q|  dipwa

(2.8) dE antym, dE fm |, 4P (@)
—_——

Factor de Fisica de Particulas

A continuacion describiré con mayor detalle cada uno de los factores que intervienen

en el factor astrofisico.
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2.2 Espectro de fotones para Aniquilacion y
Decaimiento de WIMPs

Tras la aniquilaciéon o decaimiento de WIMPs la produccion de fotones se debe a los
procesos de decaimiento o hadronizacién de los productos inestables obtenidos durante
el proceso inicial. El espectro de fotones obtenido es continuo y presenta un corte en el
valor de la masa del WIMP.!

-6 1 ool 1 ool 1 TR R
10

107 1 10 10?
Masa (TeV)

F1GURA 2.2. Espectro de fotones calculado para la aniquilacion de WIMPs con
masa de 60TeV en el rango de 100GeV hasta la masa del WIMP asumiendo
que el ancho de aniquilacién es al 100% para cada canal. Los espectros son
calculados con Pythia 8 [36].

Para obtener el niimero de fotones obtenido en aniquilacién se usan generadores
Monte Carlo como PYTHIA [36]. Para los estudios tratados en este trabajo se calculé
el espectro de fotones para WIMPs con masas en el rango de operacion de energia del
Observatorio HAWC (entre 1TeV y 100TeV), a los canales: bb; ut p~; 1t tE;, yWHW-.
En la figura 2.2 se muestra el espectro de fotones obtenido para la aniquilacion de WIMPs
con masa de 60 TeV asumiendo tasas de ramificacién de 100% para cada canal.

El espectro mostrado en la figura 2.2 también es usado en los calculos que involucran
decaimiento de WIMPs. Esto es debido a que la densidad de estados en ambos procesos
pueden ser relacionados por un factor numérico constante [37], obteniendo la siguiente

regla de transformacion:

1E] caso en que la aniquilacién ocurre directamente a dos fotones no sera discutido en este trabajo
debido a que HAWC no tiene la resolucion para poder detectar este tipo de lineas de emisién.
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d Ndec dNaniq
dE  d(E/2)
En aniquilacion de WIMPs, debido a los procesos que involucran interacciones débiles,

se introducen una serie de correcciones (correciones EW) las cuales tienen mayor impor-
tancia para leptones y bosones débiles aumentando el flujo de fotones a bajas energias,
(E < 1TeV). Para el rango de energia en que opera HAWC (1 a 100 TeV), la diferencia
en los espectros, tras considerar correcciones electrodébiles o no, es de apenas el 14.5%
para canales de aniquilacién a leptones 7 0 a bosones W, ver Figura 2.3. Esta diferencia
es nula cuando se consideran aniquilaciones a quarks. Para mayor informacion sobre
correcciones electrodébiles en espectros de aniquilacion de materia oscura consulte [38].
En particular, en [39] es posible descargar tablas de datos para obtener el espectro de
fotones para una larga lista de canales considerando candidatos a materia oscura con
masas desde decenas de GeVs hasta 100 TeVs.

T :‘T HHH‘
S5

T \HHH‘
’

—— EWC. Cirelli PPC4
-=++ Pythia 8

Mass(TeV)

FIGURA 2.3. Espectro de fotones calculado para la aniquilacién de WIMPs con
masa de 60TeV al canal 777~ considerando correciones elestrodébiles (EWC.
Cirelli PPC4, linea magenta) basado en las funciones de extrapolacion de [38,

39]; y el obtenido en PYTHIA 8 sin tomar en cuenta correciones electrodébiles

(linea verde). Se observa que los espectros son iguales para energias mayores a

1TeV. La diferencia en ambos para E < 1TeV representa ~ 14.5%.

2.3 El factor Astrofisico
Como ya mencioné anteriormente, el factor Astrofisico se define por:
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J= f f d!l pz(r(l)) Aniquilacién
AQJl.o.s.

D= f f dlp(r)) Decaimiento
AQJl.o.s.

Con la integral calculada a lo largo de la linea de visién ([.0.s.) y AQ el angulo sélido
generado por el campo de vision del experimento que realiza la observacion. AQ) se

relaciona a la resolucion angular del observatorio por:

(2.9) AQ = 271(1 — cos(iny))

Donde a;,; se conoce como el angulo de integracion. Un analisis dimensional del flujo

de fotones muestra que las unidades para el factor astrofisico son:

M 2
[J]= % Aniquilacién
ongitu
M
[D] = [I_,([)ng;% Decaimiento

A manera de ejemplo, calcularé el factor astrofisico para un halo hipotético de materia
oscura explicando brevemente alguno de los términos que intervienen en el calculo.
Considere que el halo esta ubicado a una distancia d = 5Mpc de la Tierra, corrimiento
al rojo z = 0, densidad p(r) y masa virial My;, = 1.8 x 1013 M,. Me referiré a este modelo
como Toy Model. La descripcion que presento en las siguientes secciones esta basada en
el software libre CLUMPY [40].

2.3.1 El perfil de densidad p(r)

Como mencioné en 1.1.4, se espera que el perfil de densidad de materia oscura sea
universal [41, 42]. Sin embargo, no existe un consenso sobre cudl es el valor de la
pendiente en la regién central de estas distribuciones, 1.1.1.1.

Un halo de materia oscura es completamente descrito por la masa contenida en
el halo (My;,), el tamano del halo, tipicamente igual al radio virial del objeto (Ri), ¥y
factores de normalizacion del halo, (ps y r5). En el escenario de colapso esférico, el radio
virial, R;- es definido como el radio donde la densidad es un cierto nimero de veces

mayor que la densidad critica del Universo, p, = 125.704 Mokpe™2:
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1
My, \°
(2.10) Ryi = (4—)
§”Avirpc

Donde Ay, es conocido como el parametro de sobredensidad virial del halo. Dentro
de este radio, la materia se encuentra en un estado virializado (es decir, se cumple el
teorema del virial), mientras que fuera, aun se presenta materia que esta colapsando
[43]. De manera genérica, Ay;, depende del modelo cosmolégico usado y del corrimiento
al rojo de la fuente (z). En la literatura se escoge Ayir = 200, independiente de z o del
modelo cosmolégico, que es el valor que usé para realizar los calculos. Para Cosmologia

A-CDM, siguiendo [44], Ayir es obtenido por resolver la ecuacion:

Ayip ~ 1872 + 82x — 39x>

Con ,, la densidad relativa de materia y x = Q,,(z) — 1. Para el caso de z = 0,
Avir ~ 337.1

De forma general, el perfil de densidad es descrito por:

p(r) =rsx psx f(r)

donde f(r) es una funcién del radio r. Aunque r¢ no es calculado de las simulaciones
u observaciones, existe una relacion entre r; y el radio donde la pendiente del perfil de
densidad es —2, r_o. De las simulaciones de N-cuerpos, la concentracion del halo, cyir,

esta relacionada a la masa del halo estudiado. En particuar, se considera que:

(2.11) Ryir = cyir X172

La densidad de normalizacion es calculada por garantizar que la masa contenida

dentro del radio virial R;, sea justo la masa virial del objeto M;,:

Rvir
My, = 4n xf drr? o(r)
0
Despejando para pg, se obtiene:
A -1
Mir ( fR ) )
2.12 = — d
( ) Ps 1ihr— U rref(r)
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donde he sustituido r; = h(r_g). Las ecuaciones 2.10, 2.11 y 2.12 determinan los
parametros que describen a un halo esférico de materia oscura.
En la literatura existen varias familias que parametrizan los perfiles de densidad

obtenidos en simulaciones y observaciones. Estas familias son:

1. Zhao: Describe halos con regiones centrales muy densas. El perfil es propuesto
para codificar la informacién sobre la historia y dinamica del halo estudiado [45].

El perfil es propuesto como una ley de potencias doble:

&) ()]

Los exponentes {a, §,y} determinan las pendientes de transicién, externa e interna

(2.13) p(r) =

del perfil, respectivamente. El perfil con {a, 8,7} = {1,3, 1} es conocido como perfil
Navarro-Frenk-White o perfil NFW [41].

2. Einasto: Ha sido propuesto que la pendiente del perfil de densidad de materia
oscura tiene que decrecer conforme r — 0, dando origen a perfiles con pendientes

internas logaritimicas.

a) Perfiles Einasto Estandar: Basado en los resultados de simulaciones cosmo-
logicas como Aquarius, Springel et. al. [46] y Navarro et. al. [47] encuentran

que los perfiles de densidad de materia oscura pueden ser descritos por:

=

con a, el parametro de forma del halo. Se ha observado que este tipo de perfiles

2
(2.14) o(r) = p_2 exp{—a

también describen la distribucion espacial de sub-estructuras en halos, (ver
seccion 2.3.4) [46].

b) Einasto anti-biased. Los efectos de fuerzas de marea tienden a homogeneizar
las regiones centrales del halo, reduciendo la cantidad de sub-estructuras en

la vecindad del centro.

2
(2.15) p(r) = p_2 (rL) exp{——
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¢) Einasto (n'l]. Una ligera modificacién al perfil estandar Einasto:

[£)-4))

3. Burkert: Revisando los datos obtenidos para Galaxias Enanas Espirales, se observo

(2.16) o(r) = pe exp{—dn

que es posible encontrar una familia de perfiles auto-similares que esta bien
correlacionada con el resto de las cantidades observadas, como velocidades de

escape y circular, del objeto estudiado [48].

(2.17) p(r) = ripo [(r + ro)r? + r%)]_1

4. Gao: Este perfil es usado para describir la distribucion espacial de sub-estructuras
(ver seccion 2.3.4), tratando de tomar en cuenta, al igual que los perfiles Einasto
anti-biased, los efectos de marea. El numero de sub-estructuras dentro de un radio
r es [49]:

(1+ac)($)ﬁ

(2.18) N., =

200

a
l+ac (L)
Es posible encontrar un perfil para distribucion de materia oscura usando N, [50]

Para los andlisis que realicé en este trabajo, consideré los perfiles Burkert, Einasto y

NFW para la distribucién de materia oscura.

2.3.2 El parametro de concentracion virial cy;,

Las simulaciones cosmolégicas son disenadas de tal forma que la concentracion del halo
de interés sea una funciéon de la Masa contenida a un cierto radio r (Ecuacién 2.11), ver
por ejemplo [46]. Se espera que la concentracion del halo disminuya conforme su masa
aumenta. No todas las relaciones obtenidas de simulaciones cosmolégicas u observaciones
son validas para todos los rangos de masa de halos considerados. En este trabajo, debido
a la posibilidad de sub-halos de materia oscura con masas tan pequefas como 10 My, se

necesitan relaciones cyi, — My, que puedan ser extrapoladas hasta ese régimen de masas,
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(2.3.4.4). Lavalle [51], provee una parametrizacion genérica para obtener las relaciones

obtenidas por varios autores:

m(%) +ln( ! )
M, 1+z

Algunas parametrizaciones estudiadas en la literatura son:

(2.19) In(cyiy) = ) C;
=0

1. Bullock [44]
C; = {-4.34,0.0384,-3.91x107%,-2.2x107%, -55x 107"}
C; en la ecuacion 2.19

2. Giocoli [52]
£\ 115 to 29
loglo(cvir) = loglo 0.45(4.23 + (—) + (_) ]
20.04 tos

con £;, el tiempo en el que halo estudiado ha acretado el i x 100% de su masa total.

t1 representa el tiempo en el que el halo se form6 completamente y ¢, la época

presente.

3. Sanchez-Conde [53]

5 Mgy ]
= h-1M,
C; ={37.5153, -1.5093,1.636 x 1072,3.66 x 10™*, -2.0x 107°,5.32 x 10~}

En la figura 2.4 se muestran los valores de cyi- — Myir para masas de halos entre

107%M, y 10'° M, para las relaciones usadas en este trabajo.

2.3.3 Toy Model. Ejemplo de calculo de parametros para el
perfil de densidad

Para el halo de Toy Model calculé los parametros que describen al halo para cada uno
de los perfiles de densidad considerados. En la tabla 2.1 se muestran los valores de los
parametros del perfil de densidad de Toy Model para diferentes relaciones cyir — Myir-
Para el caso de la relacion cyir — My por Sanchez-Conde, en la figura 2.5 se muestran
los perfiles de densidad obtenidos. Para los perfiles de densidad, en la figura 2.5 se
observa que los perfiles NFW y Einasto tienen pendientes similares mientras que el

perfil Burkert es un perfil con region central plana (core profile).

37



CAPITULO 2. BUSQUEDAS INDIRECTAS DE MATERIA OSCURA

10?

c,-M, flag

Concentration ¢,

N

— Giocoli

- — Bullock R

107 1 10° 10° 10° 10" 10°
M, [M]

FIGURA 2.4. Relacion cyi, — My, para cada una de las relaciones presentadas
en el texto. Los valores son obtenidos para masas de halos desde 107M, hasta

10'°M . Para el caso de la relacién de Sanchez-conde, la relacién es obtenida

cuando el parametro de concetraciéon A tiene el valor de 200. La grafica es

obtenida con el software CLUMPY [40].

Toy Model
My = 1.8 x1013M Ryir = 470.81kpc

Perfil Cvir re (kpc) | ps(x105Mokpc=2)

Sanchez-Conde 50.017 7.9536

NFW Bullock 48.6455 8.51185

Giocoli 49.8714 8.01128

Sanchez-Conde | 32.8778 20.7104

Burkert Bullock 31.9747 22.2193

Giocoli 32.7804 20.8661

Sanchez-Conde 50.017 1.85033

Einasto Bullock 48.6455 1.97989

Giocoli 49.8714 1.86371

TABLA 2.1. Parametros calculados para el perfil de distribucién de materia oscu-
ra en el halo de Toy Model. Se calculan los parametros de normalizacion para
tres perfiles y para tres relaciones diferentes del parametro de concentracion

Cvir-

2.3.4 Sub-estructura y Boost Factor B

Como mencioné en 1.1.4, las simulaciones de N-cuerpos predicen un nimero muy grande

de sub-halos o sub-estructuras presentes en el halo principal de materia oscura. Para un
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F1GURA 2.5. Perfil de distribuciéon de materia oscura en funcién del radio R
para el halo considerado en mi Toy Model. El perfil es calculado para la rela-
cion obtenida por Sanchez-Conde para cyir [53]. Los parametros del halo son

mostrados en la tabla 2.1. Se muestra la densidad considerando los perfiles

NFW, Einasto y Burkert.

halo con M ~ 102M,, el niimero de sub-halos estimados es mayor o igual a 10'%. En el
caso de la Via Lactea, se ha verificado que sistemas con baja y muy baja luminosidad
(faint y ultra-faint galaxies) son objetos dominados por materia oscura haciendo posible
su identificaciéon como sub-halos embebidos en el halo de la Via Lactea. Sin embargo la
cantidad de estos satélites es muy pequefia comparada con la estimacién de Simulaciones
de N-cuerpos.

Mientras que la presencia de sub-halos no afecta el calculo del factor D, en el caso del

factor J se agregan dos términos extra en el calculo:

(2.20) Jot = f f dldQp?
AQJl.o.s.

Nsp 2
= d/dQ -+ ;
fAQ fl.o.s. (,Osmooth ; Pz)

Nsh
- f f dzdQ (pgmooth + ) Psmooth X Pi +
AQJl.o.s. i

JTot = Jsmooth + J prod T Jsub

N,

sh 9
20
l

Donde el subindice “smooth” se refiere a la contribucion del halo principal, “sub” a la

contribucion de los sub-halos y “prod” al producto cruzado del perfil de densidad del halo
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principal y el perfil de cada sub-halo. La suma es realizada sobre los sub-halos presentes
en el halo.

Debido al gran numero de sub-halos presentes, una descripcion continua del problema
es mas conveniente reemplazando las cantidades que intervienen en el factor J por su
promedio. Al igual que en el caso del halo principal, las propiedades de cada sub-halo
son determinadas por la masa, el perfil de densidad, el parametro de concentracion
y la posicion relativa al centro del halo. Haciendo uso de la universalidad del perfil
de densidad de materia oscura, el perfil de densidad de cada sub-halo es el mismo.
Se hace la suposiciéon de que el resto de las variables son descritas por funciones de
distribucion normalizadas al numero total Ny,; de sub-halos. En particular, se supone

que son variables independientes entre si:

d3Nsub stub stub stub

(221) aMde Moy aM de

2.3.4.1 Distribucion espacial

Usualmente se selecciona que la distribucion espacial de sub-halos, dNy,;/dV, sea
descrita por el perfil de densidad del halo principal. Sin embargo, debido a efectos de
fuerzas de marea intensas en las regiones centrales del halo, se espera que los sub-halos
presentes en esta region pierdan la mayoria de su masa. En estos casos, los sub-halos
estan dispuestos en regiones externas mayores al radio de escala del halo principal. Esto
puede ser simulado por los parametros ac, @ y f en el perfil Gao o el parametro de forma

a en el perfil Einasto antibiased (2.3.1)

2.3.4.2 Distribucion en masa

La distribucion en masa de los sub-halos es descrita por una ley de potencias simple con
indice espectral a. De simulaciones de N-cuerpos, el valor estandar de a se encuentra
entre 1.8 y 2.1:

(2.22) dfivj/}"’ = x MM

La constante x es un factor de normalizacién para garantizar que la distribucion es

normalizada a la unidad:

1

Max dN b
dM Su —
mein dM
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Con la masa de los sub-halos en el rango [M,,i, , M,4x]. No existe un limite claro
sobre el valor de la masa mas pequefia que pueda tener un sub-halo porque no existe un
corte en el espectro de perturbaciones en la Cosmologia A-CDM, sin embargo valores
tan pequenos como 107%M,, son propuestos de acuerdo a la temperatura en que ocurre
el desacople cinético de la materia oscura en el Universo temprano [51]. También de
simulaciones de N-cuerpos, se espera que la masa debida a los sub-halos represente
hasta una fraccion f ~ 10% de la masa total del objeto estudiado, aunque valores tan
grandes como 70% pueden ser encontrados en la literatura. El valor de la masa maxima
de los sub-halos es determinado por la evidencia de halos tan masivos como en el caso
de la Via Lactea (~ 102M,). Tipicamente se expresa en términos de una fraccién de la

masa total del halo principal.

2.3.4.3 Distribucion del parametro de concentracion

El parametro de concentracion es determinado por la masa virial del halo considerado y
el perfil de densidad seleccionado. En principio, se espera que sub-halos con la misma
masa tengan el mismo valor del parametro de concentracion virial. Actualmente, en
simulaciones de N-cuerpos se observa que no es posible determinar de manera precisa el
valor del parametro de concentracion y es descrita por una distribucién con dispersion
o, [44]:

_ 2
_ | Inc-In(e(M))
dN s eXp{ V2o (M) ] }

(2.23) =
dc \/ECO-C(M)

2.3.4.4 Niveles de sub-estructura

Es posible que en halos muy masivos, algunos de los sub-halos también presenten
sub-estructura. La estimacion de esta contribucion al factor J es calculada de manera
recursiva a partir de la luminosidad de un halo asumiendo que no hay sub-estructura,

20:

Lo = f dV [pHa(M, c)]?
VHalo

Para N niveles de sub-estructura, la luminosidad del halo es [40]:
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(2.24)

_ smooth 2 smooth
SN - f v (pHalo ) + 2[ dv PHalo <pSUb(M)>
VHalo VHalo

Mmax dN
M sub (M
+Ntotf - d ar EN-1(M")
Mmax dN
’SN = £smooth + 2prod + Nyot .[M dm’ d;;,b £N—1(M,)

r
14? )
12? ]
§ L 4
= 10 4
2 [ ]
g ]
< r ]
M L .
3 L ]
g 6 .
15} - -
—
By L ]
A aF a=(1.9), n_level=3, LOGNORM (o,,, .=0.00) ]
2 ]
OT YT E—— I L ) I L + et
10° 10° 10 10® 10° 10" 10" 10" 0% 10" 10"
Mvir [M@]

F1GURA 2.6. Diferencia relativa porcentual para el factor astrofisico J calculado
para diferentes niveles de sub-estructura para halos de materia oscura con
masas en el rango [104, 1015] M. Se considera el parametro de concentracion
reportado por Sanchez-Conde. La distribuciéon en masas de los sub-halos tiene
indice espectral @ = 1.9 y no hay dispersion en el parametro de concentracion de
sub-halos, dNg,3/dc = 6(c — ¢). La fraccién de masa presente en forma de halos
es [ =10% de la masa maxima. Se consideran hasta 4 niveles de sub-estructura
y la comparacion se hace respecto al nivel 1 de sub-estructuras, halos dentro
del halo principal. Se observa que para el segundo nivel de sub-estructuras, la
contribucion al factor es de apenas el 10% para halos de materia oscura con
masas de 1012M,.

Donde (pgup(M)) = fM;,;dNs,p/dV es el promedio de la densidad de los sub-halos
Y Psmooth = PTot — {Psub) €S la contribucién suave al halo principal. El primer nivel de
sub-estructura es el que mayor contribuye al factor J, mientras que niveles mas grandes
contribuyen en menor medida, menor al 15% para el segundo nivel, y menor al 2% para

tercer y cuarto nivel para un halo con una masa de 10'4M,, ver Figura 2.6.
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2.3.4.5 Boost factor B

De la Ecuacion 2.20, el boost factor, o factor de incremento, B se define como la razon
del factor J considerando sub-estructura, Jr.:, al factor J sin considerarla. Este factor se
debe solamente a que la integral del factor J es sobre p2.

La estimacion del factor B y del factor astrofisico total J1,; dependen de diversos

parametros y funciones de acuerdo a la descripcién de la sub-estructura y en general:

d3Nsub

(2.25) J=J aint,AQ,f,Mmin,Mmaxama

Debido a la incertidumbre en conocer exactamente el valor de algunos de los parame-
tros en la Ecuacion 2.25, es posible encontrar valores muy extremos del factor B, desde
unas cuantas decenas varios miles o decenas de miles el factor J.

Para los calculos realizados en este trabajo, usé valores predeterminados y recurrentes

en la literatura para algunos de los parametros en la Ecuacion 2.25:

apy = 1.9

f=01

M0z =0.01M1q

dNg,p/de con o, = 0.24, [44]

2.4 Calculo del Factor Astrofisico. CLUMPY

CLUMPY es un software de distribucion libre para el calculo de factores astrofisicos
de halos esféricos y triaxiales de materia oscura, reconstruccion de halos de materia
oscura a partir de datos cinematicos usando las ecuaciones de Jeans y calcular el flujo
esperado de fotones y neutrinos usando los espectros calculados por Cirelli [39, 54].
Para los calculos realizados en este trabajo, usé la version de CLUMPY liberada en 2015
[40, 50]. A continuacién mostraré los calculos del factor astrofisico J1,; para diversas

configuraciones de perfil de densidad y sub-estructura del halo del Toy Model.

2.4.1 Caso sin sub-estructura

En la Figura 2.7, se muestran los perfiles angulares (§ = tan~(r/d)) de los factores J

y D para el halo de Toy Model sin considerar sub-estructura (f = 0). Los parametros
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de forma del halo principal son tomados de la Tabla 2.1. Para la parametrizacién de la
relacion cvi — My;r, seleccioné la proporcionada por Sanchez-Conde [53]. Ambos factores

son calculados en la extension angular total del halo.

it

=0.1 grado

R, . 0, = 0.1 grado .

3,
T

J(GeV?em®)

- — p=NFW

e — p=NFW
. - p = Burkert wi- == p = Burkert
= p = Einasto + ---- p=Einasto
() 6 ( Grados )
a) Factor D b) Factor J

FIGURA 2.7. Los factores son calculados para el halo en Toy Model sin considerar
sub-estructura, f = 0, y para tres casos diferentes del perfil de densidad:

Burkert, Einasto y NFW. Para los calculos consideré a;,; = 0.1 y la relaciéon

R — cvir proporcionada por Sanchez Conde.

Para el caso del factor D, se observa en la Figura 2.7,a), que su valor no depende
de la parametrizacion elegida para describir la distribuciéon de materia oscura sino de
la cantidad de materia oscura presente en el halo. Esto no se cumple para el factor J,
Figura 2.7,b), en particular para radios menores a 0 < 0.5° (r <r;), donde se muestra la

separacion entre perfiles tipo core (Burkert) y perfiles tipo Cusp (Einasto y NFW).

2.4.2 Caso con sub-estructura

Para el factor J considerando sub-estructura en halo del Toy Model, consideré como
parametros libres aquellos que dejan una variacion significativa de los factores B y .
Estos parametros son la masa minima y distribucién espacial de sub-halos y la fraccion de
masa total que corresponde a sub-halos. Para estos calculos consideré algunas condiciones

generales de los parametros que describen a los sub-halos, (2.3.4.5).

2.4.2.1 Dependencia en dNg,;/dV

Al igual que en le caso sin sub-estructura, consideré tres perfiles para describir la
distribucién espacial de materia oscura: Burkert, Einasto y NFW. Para la distribucién
espacial de sub-halos consideré los casos de los perfiles Burkert, Einasto antibiased, Gao

y NFW. Para los cuatro casos, consideré que el radio de normalizacién es el mismo que
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el radio de normalizacion del perfil de densidad. El parametro de forma para el perfil
Einasto antibiased es a = 0.17, igual que en el perfil de densidad Einasto; mientras que
los parametros de forma para el perfil Gao son {a = 0.244; a = 2.0; f = 1.441386}, [49].
Para la masa minima de los sub-halos fijé el valor en M,,;, = 10" °M,. En la Figura 2.8
se muestran las graficas para el factor Jt, y el factor B obtenido para algunas de las

configuraciones calculadas.
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F1GURA 2.8. Perfil angular para los factores B y J para el halo de Toy Model
asumiendo diferentes configuraciones {p(r),dN/dV}. a) Se muestran cada una

de las contribuciones del factor Jt,¢ para dos perfiles de densidad diferentes,

Burkert y NFW. En este caso la distribucion espacial de sub-halos es simulada

por un perfil Gao. b) El factor B se obtuvo para dos diferentes perfiles de

densidad, Einasto y NFW, y para cuatro perfiles de distribucion de sub-halos,

Burkert, Einasto, Gao y NFW. Se observa que la configuracion que arroja el

valor mas grande del factor B es el halo con perfil de densidad Einasto y perfil

de distribucién espacial de sub-halos Gao.

Para el caso de la contribuciéon de sub-halos, el perfil que contribuye con mayor
cantidad al namero de sub-halos en la region central es el perfil NF'W, mientras que el
perfil Gao contribuye mayoritariamente hacia las afueras del halo, 8 > 1°. Se observa en
general que el perfil angular del factor J es dominado por la contribucién smooth en la
region central del halo, 6 < 0.5° o r < r,. La contribucién més importante para el factor
J1ot para radios mayores a r; es la proveniente de sub-halos, Jg,. En el caso del factor B,
las configuraciones que maximizan su valor corresponden a masa minima de sub-halos

de 107%M,, y con distribucién espacial descrita por el perfil de Gao.
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2.4.2.2 Dependencia en la masa minima de sub-halos

No es claro cual es el valor mas chico que pueden presentar los sub-halos. Se espera
que procesos de ruptura, como fuerzas de marea y friccion debido a la presencia de
bariones, disminuyan drasticamente la cantidad de sub-halos con masas muy pequefias
aumentando el valor de la masa minima que pueda tener un sub-halo. Para estos calculos
consideré solo el caso en que la distribucion espacial de sub-halos es descrita por el perfil
de Gao con los parametros de forma descritos en la seccion 2.4.2.1, y la densidad descrita
por el perfil NFW. En la Figura 2.9,a) se muestra el perfil angular del factor B para
masas M, {1076,1071,10%,10%,108} M.

Boost Factor
Boost Factor

1 10" 1
0 (Grados) 0 (Grados)

a) Efecto de la masa minima de sub-halos b) Efecto de la cantidad de sub-halos

FI1GURA 2.9. Perfil angular del Factor B para diferentes valores de M,,;,, a), y de
la cantidad, b), de sub-halos. El calculo es considerando perfil de densidad NFW

y distribucion espacial de sub-halos tipo Gao. a) Debido a la naturaleza de la

funcién de probabilidad para la masa de los sub-halos, mientras mas pequeiio

sea el valor de la masa minima permitida, la cantidad de sub-estructuras

aumenta, aumentando el valor de esta contribucién al factor total Jrgia1. b)

El valor de f esta restringido por la resolucion de masa permitida por las

simulaciones de N cuerpos, sin embargo es plausible que efectos de marea y

fuerzas de friccion dejen a valores de f del orden del 15% o menores.

Se observa que el factor B decrece conforme el valor M,,;,, aumenta. Esto se debe a
que la cantidad de sub-estructuras es restringida por la fracciéon de masa permitida, en
este caso f = 0.1, y conforme el valor de M,,;, crece, se necesitan menor cantidad de sub-
halos para cumplir con la condicién ) ; M iiu)b = f x MHalo, disminuyendo la contribucién

Jsup al factor total Jmyiqr.
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2.4.2.3 Dependencia en la fracciéon de masa debida a sub-halos

Finalmente, calculé el factor B para diferentes valores de la fraccion de masa debida a sub-
halos. Los parametros que consideré son los mismos que la seccién 2.3.4.5, fijando ahora el
valor de M,,i, a 1076 M. Los valores considerados de f fueron {0.05,0.10,0.15,0.20,0.25}.
Los resultados se muestran en la Figura 2.9,b). Se observa que el factor B aumenta
conforme el valor de f crece. Esto se debe a que la cantidad de sub-halos presentes
aumenta para valores de f mayores, aumentando la contribucién de Jg,p al factor total.
Para los analisis presentados en el capitulo siguiente, consideraré que el valor de f es
0.1, de acuerdo con los resultados obtenidos en simulaciones cosmolégicas.

Para terminar esta seccion, hago mencion de que los resultados anteriores estan
basados en el estado de arte actual de las simulaciones cosmolégicas [15, 16]. Dichos
resultados pueden cambiar una vez que se incluyan de manera adecuada los efectos de
bariones en la formacion de estructuras o tomar en cuenta la posibilidad de halos cuya

simetria no sea esférica.

2.5 Posibles candidatos a fuentes de materia oscura

En el calculo de los factores astrofisicos se debe de tener un conocimiento preciso sobre la
distribucion de materia oscura en el objeto que se esta observando, por lo que objetos que
son dominados completamente por materia oscura, son los mejores objetos de estudio.
En este sentido, las observaciones de la dinamica de satélites de galaxias, galaxias y
cumulos de galaxias han permitido estimar la cantidad y distribucion de materia oscura
en estos objetos. De todos, los mejores objetos para realizar bisquedas indirectas son
las galaxias enanas esferoidales (dSph). Este tipo de objetos han sido identificados como
sistemas de baja y muy baja luminosidad, con una poblacién estelar de apenas varios
centenares o miles de estrellas. Se ha demostrado que estas galaxias tienen razones
masa-luminosidad mayores a 100 veces, es decir, existe mayor cantidad de materia que la
estimada por la luminosidad de la galaxia, por lo que son objetos dominados por materia
oscura. La principal ventaja de estos objetos radica en que no ha sido detectada ninguna
emision en rayos gamma de alta anergia asociada con algtin proceso astrofisico conocido.
Debido a la poca contaminacién esperada, las galaxias dSph son usadas tipicamente en
estudios que involucran la aniquilacién de materia oscura. Los otros objetos de interés
son los halos de galaxias. Mediante diversas técnicas, se ha demostrado que galaxias
espirales y galaxias enanas son dominadas por materia oscura a todas las escalas. Para

estos objetos, las posibles sefiales de materia oscura serian contaminadas por diversos
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procesos, como explosiones de supernova, emision de estrellas en regiones de formacion

estelar, etc.

El altimo objeto por revisar brevemente son los cimulos de galaxias. En la Cosmologia
A-CDM, estos objetos son los ultimos en formarse debido al sistema de jerarquia y se
espera que sean los objetos con mayor cantidad de materia oscura presente en sus halos,
por lo que los cimulos de galaxias son buenos sistemas para estimar el tiempo de vida

de candidatos a materia oscura.

m dirr
B dSph
E Cluster
H Galaxv

Galactlc

FIGURA 2.10. Mapa con la posicién de los posibles candidatos a fuentes de
materia oscura dentro del campo de vision de HAWC: 15 galaxias dSph, 31
galaxias dIrr, la galaxia M31 y el camulo de galaxias Virgo. Se muestran las
bandas de sensibilidad al cabo de un ano de observaciones de HAWC.

Es necesario hacer notar que se debe contar con un estudio y estimacion adecuada
de los procesos que pueden contaminar la sefial de materia oscura esperada. En el caso
de los estudios en halos de cimulos de galaxias, estos procesos involucran la emision
por galaxias activas y la produccion de fotones por el decaimiento de piones neutros,
7%, en interacciones de protones con el gas del medio intergaléctico. El no incluir estas
correciones deja a estimaciones poco realistas de los limites de exclusion de la seccion
eficaz de aniquilacion y el tiempo de vida de candidatos a materia oscura. Para ver un

ejemplo puede consultar [55-57].
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2.6 El Observatorio HAWC

El dltimo punto a discutir versa sobre los experimentos que pueden realizar busquedas
indirectas de materia oscura. Interesados en la deteccion de rayos gamma, existen dos
tipos de experimentos disenados para este proposito: experimentos colocados en satélites
terrestres y experimentos terrestres. Los experimentos colocados en é6rbita, como FERMI-
LAT [31], ofrecen una ventaja al monitorear de manera continua la béveda celeste. Sin
embargo, debido a que los rayos gamma de alta energia son estadisticamente menos
frecuentes, el area efectiva del detector a estas energias depende de la energia del foton
que quiere ser detectado, lo cual es restringido por el tamario del satélite que acogera
al detector. En este sentido, los experimentos terrestres ofrecen la ventaja de realizar
observaciones a mayor energia, claro pagando otros costos.

Existen dos técnicas que pueden utilizarse en experimentos terrestres:

* Telescopios de Imagen Cherenkov Atmosférico (IACT). Basada en la deteccion de la
luz cherenkov producida por particulas en cascadas atmosféricas extensas. Ejemplo
de este tipo de observatorios son HESS [29], MAGIC [30].

* Detector de Cherenkov en agua. Detector que consta de un contenedor de agua
aislada épticamente e instrumentada con detectores para colectar la luz Cheren-
kov producida por las particulas cargadas producidas en cascadas atmosféricas.
(Milagro [58], HAWC)

Ambas técnicas ofrecen ventajas y desventajas. En particular, la técnica basada en colec-
tar la luz Cherenkov en agua, permite que el experimento opere continuamente, observar
grandes porciones de la boveda celeste de manera simultanea y realizar busquedas de
eventos debido a fuentes transitorias. A este tipo de experimentos pertenece HAWC.

El Observatorio HAWC (High Altitude Water Cherenkov) es un arreglo compacto de
300 detectores de Cherenkov en agua (WCD, Water Cherenkov Detector) localizado a
4100 metros de altitud en una planicie entre los volcanes Sierra Negra y Pico de Orizaba,
Puebla, México. Un WCD consiste de un tanque de acero de 7.3 metros de diametro
y 4.5 metros de altura, con una bolsa de plastico que contiene 2 x 10° litros de agua
purificada, e instrumentado con cuatro tubos foto-multiplicadores (PMT): un PMT de 10
pulgadas ubicado en el centro del WCD, y tres PMTs de 8 pulgadas a 1.86 metros del
centro igualmente separados entre si (Figura 2.11).

Debido a su disefio, HAWC actia como un calorimetro, absorbiendo electrones, po-

sitrones y rayos gamma de baja energia lo cual garantiza una medida adecuada de la
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ﬁ(g) i Mapping the Northern Sky in High-Energy Gamma Rays
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F1GURA 2.11. El Observatorio HAWC en una imagen. Se muestra

energia depositada en el detector por las particulas en la cascada atmosférica. Para
considerar que un evento registrado en HAWC se debe al paso de una cascada, se toma
como condicién que al menos 28 PMTs registren una sefal en una ventana de tiempo de
150 ns. Los tiempos y cantidad de energia depositada en los PMTs sirven para reconstruir
la energia y direccion de la particula primaria que originé la cascada. HAWC es sensible
a rayos gamma con energias entre 1y 100 TeV.

Uno de los grandes retos a vencer en este tipo de observatorios es determinar de
manera precisa la naturaleza de la particula que generoé la cascada registrada. Para
esto, HAWC utiliza un criterio topolégico en el que se observa cudl es la distribucion de
energia depositada en los WCDs: las cascadas generadas por rayos gamma muestran

una distribucion de energia radial (distancia al centro de masa de la cascada) y uniforme,
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mientras que las cascadas generadas por particulas hadronicas, muestran distribuciones
de energia con mayor dispersion e incluyen varias sefiales muy grandes debida a muones
lejos de la posicion del centro de la cascada.

Para el analisis de datos, los eventos registrados son clasificados por tamaro en 10
bins. Esta separacion depende de la fraccion de PMTs activos en el detector que participan
en la reconstruccion de la cascada. Posteriormente para cada bin, se aplican cortes para
separar entre eventos hadronicos y electromagnéticos. Cada corte es optimizado sobre
la region de la Nebulosa del Crab. Como un ejemplo, para los eventos que abarcan toda
la extension de HAWC, los cortes aplicados garantizan que el 99% de las cascadas de
origen hadrénico sean removidos.

HAWC posee un campo de vision amplio, y gracias a su operacion continua, observa
8 sr (~ 26260 grados cuadrados) de la béveda en un transito. La resoluciéon angular de
HAWC depende del tamano del evento, alcanzando un vaor de 0.2° (68 % de nivel de
confianza) para los eventos de mayor tamarfo.

Por dltimo, HAWC fue inaugurado en marzo de 2015 y tiene como propésitos estudiar
aceleracion de particulas en fuentes galacticas y extragalacticas, asi como la propagacion
de de rayos césmicos al interior de la Galaxia. Algunos de los objetos que pueden ser
estudiados por HAWC son:

1. Pulsar Wind Nebula
2. Remanentes de Supernova
3. Nicleos Activos de Galaxias, como la radio-galaxia M87

4. Anisotropia a gran y pequeia estrucuta en el arrivo de rayos c6smicos de origen

hadrénico
5. Busqueda de detellos de rayos gamma
6. Fisica Solar

7. Materia Oscura

2.6.1 Resultados de busquedas indirectas de materia oscura
realizadas por HAWC

En la Figura 2.10 se muestran las posiciones de objetos que son candidatos para detectar

senales de aniquilacion o decaimiento de WIMPs por el Observatorio HAWC. Las fuentes
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son 15 galaxias dSph, 31 galaxias dIrr, la galaxia M31 y el cimulo de galaxias Virgo. Se
eligen estos objetos debido a varios factores, como su cercania, su posicién en el cielo,
la cantidad de materia oscura, entre otros. Con dos afnos de observaciones, no ha sido
registrada ninguna senal que pueda ser correlacionada a materia oscura en las galaxias
dSph [59] y dIrr [60], pero han sido calculados limites de exclusion para seccion eficaz de

aniquilacién y tiempo de vida de WIMPs con masas entre 1 y 100 TeV, Figura 2.12.
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FIGURA 2.12. Limites de exclusién en (o ,v) y 7, obtenidos con los datos corres-
pondientes a dos afios de observaciones de HAWC. a) Los limites en (o, v) son
obtenidos para observaciones de 15 galaxias dSph. En particular, aqui se mues-
tran los limites para el canal de aniquilacién a leptones 7. La distribucién de
materia oscura es descrita por el perfil NFW &) Los limites en 7, son obtenidos
para observaciones de 31 galaxias dIrr suponiendo que el perfil de materia
oscura es tipo Burkert. También se muestran los resultados para el canal de
decaimiento a leptones 7.

Para el caso de aniquilacion, Figura 2.12, a), los limites mostrados son considerando
aniquilacion a leptones 7. Aqui se muestra el caso para galaxias dSph con densidad de
materia oscura descrito por el perfil NFW. El limite mas restrictivo es el obtenido por la
galaxia Triangulum II. Esta galaxia fue descubierta en octubre de 2015, y aunque faltan
mas investigaciones, estudios preliminares indican que la razén masa-luminosidad es
mayor a 3000. Para estos objetos también se muestra el limite combinado (lineas de
color negro). Para decaimiento, Figura 2.12,b), los limites aqui mostrados corresponden
a galaxias dIrr dentro del campo de vision de HAWC. Para estas galaxias, la distribucion
de materia oscura es obtenida de las observaciones de curvas de rotacion, [7]. El limite

mas restrictivo corresponde a la galaxia DD0O154 (linea azul — — —). Este limite es del
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mismo orden de magnitud que el obtenido para la galaxia dSph Draco. Para ambos casos,
estos son los limites maés restrictivos para energias mayores a 10 TeV. En aniquilacién,
la region que esta por encima esta excluida, es decir, cualquier candidato propuesto cuya

0—24 3

seccién eficaz esté por encima del valor (o, v) = 1x1 em®s™! estd descartado. Por el

contrario, en el caso de decaimiento, la regiéon debajo de las curvas esta excluida, es decir,

se requiere que el tiempo de vida de materia oscura sea mayor a 1026

segundos.
Para mayor informacién acerca de HAWC puede consultar [61, 62] y para detalles

sobre los resultados en bisquedas indirectas de materia oscura [59, 60].

2.7 Resumen

Se ha hecho un esfuerzo internacional por determinar la naturaleza de la materia oscura.
Uno de estos métodos se basa en observar el flujo de fotones y neutrinos, entre otras
particulas, debido a la aniquilacion o decaimiento de materia oscura (2.1) en regiones
de gran concentraciéon, como Cumulos de Galaxias, Galaxias, el Centro de la Via Lactea,
Galaxias Enanas Esferoidales, y recientemente, Galaxias Enanas Irregulares (2.5). Para
determinar el flujo esperado de fotones se necesita conocer cuantos fotones son producidos
en cada proceso de aniquilacién o decaimiento (2.2). También es necesario conocer los
parametros que describen la distribucion de materia oscura en el objeto de interés,
y las posibles caracteristicas de la sub-estructura presente en el halo (2.3). A estos
ultimos se les conoce como factores astrofisicos J (para aniquilaciéon, Ecuacién 2.5) y D
(para decaimiento, Ecuacion 2.8) y son calculados a partir de la integral a lo largo de la
vision de un experimento observando al halo estudiado. Para calcular ambos factores,
usé el software libre CLUMPY, y en particular para el caso en que el halo presenta
sub-estructura, calculé el factor B, que mide la contribuciéon de sub-estructuras con
respecto al factor astrofisico J sin sub-estructura. Estos cédlculos fueron realizados para
diferentes configuraciones de distribucion de sub-halos. Los parametros elegidos fueron
la distribucién espacial y la masa minima de sub-halos, y la fraccion de masa del halo
debida a sub-halos. Se observa, de manera general, que el factor J aumenta su valor
conforme el valor de f aumenta y el valor de M,,;, disminuye. Todos estos calculos fueron
realizados en base a un modelo de juguete, Toy Model, solo para mostrar la metodologia
de los calculos y mostrar los parametros de los que dependen los factores J, D y B. De
las Ecuaciones 2.5 y 2.8, el flujo diferencial de fotones es la cantidad que es medida por
algun experimento, terrestre o satelital. HAWC es uno de los experimentos que ofrece

la oportunidad de poner a prueba los modelos acerca de materia oscura por observar de
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manera simultanea diversos candidatos a fuentes de materia oscura. Sin embargo, es
necesario tomar en cuenta que en muchos de los objetos no solo se espera la contribucion
de materia oscura al flujo de fotones de alta energia, por lo que una estimaciéon adecuada
es necesaria para obtener limites de exclusion realistas.

En el capitulo 3 aplicaré los métodos aqui descritos al caso del Cumulo de Virgo para
poder estimar el flujo de fotones debido a la aniquilacién y decaimiento de particulas de

materia oscura.
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CAPITULO

EL CUMULO DE GALAXIAS VIRGO

3.1 Introduccion

El Camulo de Virgo es un cimulo de galaxias que se encuentra a una distancia 16.5+0.4
Mpc [63] en direccion de la Constelacion de Virgo. Este cimulo contiene alrededor de
2000 galaxias y tiene una extension angular de 6°. Se considera como el centro del Super
Cumulo Local, al que pertenece el Cimulo Local donde se encuentran la Via Lactea y la
galaxia M31. El Camulo de Virgo es de gran interés para estudios astrofisicos debido
al gran namero de galaxias de todos los tipos (elipticas, lenticulares, espirales, enanas
espirales e irregulares) y luminosidades presentes, Figura 3.1.

Se han realizado diversos estudios para determinar la morfologia y estructura del
Cumulo de Virgo, donde se pueden distinguir tres grupos importantes asociados a
las galaxias M87 (grupo A), M49 (grupo B) y M59 (grupo C), los cuales dominan la
region central del cimulo. El grupo mas masivo corresponde al grupo asociado con
MS87. En particular, las galaxias elipticas pertenecientes al Cimulo de Virgo tienen
una concentracion mayor alredeor del eje que conecta los grupos A y C (cadena de
Makarian), mientras que las galaxias espirales de tipo tardio (Late-type galaxies) y
enanas se encuentran distribuidas de manera uniforme en las regiones externas del
cimulo presentando una dispersién en la distribucién de velocidades de hasta 900 km s~ 1,
[64, 65].

Acerca de la dinamica, se ha establecido que el Ciumulo de Virgo esta fuera del

equilibrio dinamico y se trata de un camulo relativamente joven en el que aiun se
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FIGURA 3.1. Imagen optica del camulo Virgo. Se pueden observar, casi, al centro
los grupos de la galaxia super-gigante M87 y la galaxia M59. Virgo es el ciumulo
de galaxias mas cercano a la Via Lactea y se cree que Virgo domina la dindmica
del Super Cumulo Local.

presentan eventos donde galaxias estan cayendo (merger events) hacia la zona central
del cimulo. Se han realizado diversos estudios para estimar la masa total y la masa
virial del Camulo de Virgo. A continuacién presento un breve resumen de los principales
resultados. Para una descripcion mas detallada de los métodos vea las referencias citadas

en cada caso.

1. Adn cuando no es posible aplicar el teorema del Virial al Camulo de Virgo debido
a que se trata de un sistema fuera del equilibrio, se puede hacer una estimacion
sencilla de la masa virial del sistema por solicitar que el sistema esté ligado
gravitacionalmente. En [66], suponiendo una distancia al cimulo de 19 Mpc, el

autor obtiene una masa virial M;, de 9.60x10M,.

2. Se pueden estimar la distancia, estructura, distancia y masa al Camulo de Virgo
a partir de un Modelo de Tolman-Bondi'. Este método requiere de la velocidad
observada del Cimulo de Virgo en el marco de referencia del Grupo Local, la
velocidad de caida del Grupo Local al centro del Camulo de Virgo, la pendiente del
perfil de densidad en la region central del cimulo, y del parametro de desaceleracién

del Universo como parametros de entrada. En [67], los autores suponen un Universo

1'Un Modelo de Tolman-Bondi es la solucién analitica a las ecuaciones de campo de Einstein para una
region de sobre-densidad con simetria esférica y libre de presién, embebida en un Universo Homogéneo
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Enstein-de Sitter, obteniendo una distancia al Cimulo de Virgo de 15.4 + 0.4 Mpc
y una masa virial M,;, de 6.90x 1014M,.

3. Midiendo la velocidad de caida de galaxias es posible estimar el radio de la su-
perficie de velocidad cero (zero-velocity surface?). El radio de esta superficie est4
relacionado con la masa total del sistema, y para un Universo dominado por Energia

Oscura se calcula por:

n Hf
Mr=———R
"8G Q) 2V
Q 2
FQm) = (1= Qp) = 2(1-Q,,) 2 cosh ™! (_ - 1)
2 Qm

En [68], los autores usan las medidas de distancia de Cefeidas y SuperNovas tipo
Ia para estimar el radio de la superficie de velocidad cero, obteniendo un valor
entre 6.5 y 7.5 Mpc. Con estos valores, la masa total del Cimulo de Virgo es
estimada para estar en el rango entre 2.7 y 8.9 x10'*M,, implicando que no hay

contribuciéon adicional de masa fuera del radio virial del Cimulo de Virgo.

4. Una actualizacion del método mencionado anteriormente es realizado por los
mismos autores en [69]. Usando las observaciones del Telescopio Espacial Hubble
y una distancia al cimulo de 16.5 Mpc [63], ellos obtienen un radio de la superficie
de velocidad cero de 7.2 + 07 Mpc y una masa total de 8.0 + 2.3 x10'*M,. De
simulaciones de N-cuerpos se ha observado que la masa total y la masa virial de

cumulos de galaxias esta relacionada por la razon:

M
T 119

vir
Usando este método, se encuentra que esta razon es 1.1428, en acuerdo con las

simulaciones.

5. Finalmente, un método novedoso es reconstruir el perfil radial de velocidad para
galaxias que se encuentran a radios tres veces mayores al radio virial moviéndose
a lo largo de filamentos cosmolégicos, regiones en las que ocurre la acrecion de
material por cimulos de galaxias. Si el filamento donde se estima la velocidad de
las galaxias observadas es unidimensional, la masa virial del cimulo es relacionada

a la velocidad radial promedio observada. En el caso del Cimulo de Virgo, usando

2La superficie de velocidad cero esté relacionada con el problema de N cuerpos sujetos a interaccién
gravitacional, y es la superficie para la que un cuerpo de energia dada queda excluido dindmicamente del
sistema.
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las observaciones de galaxias en los Filamentos A y B [70] se obtiene una masa
virial de 1.1506 fg:g? x 101°M,, [71], 1a cual da un valor doce veces mayor al valor

estandar de masa virial reportado en otros trabajos.

En la Tabla 3.1 presento los valores para describir el Cimulo de Virgo en este trabajo.

Parametro ‘ ‘ Valor ‘ Referencia
Ascencion Recta a 187.69° [72]
Declinaciéon 1) 12.337° [72]
Redshift z 0.0036 [72]
Masa Virial My | (7.0£0.4 x 10™M,) [69]
Distancia dvirgo 16.5+0.4 Mpc [63]

TABLA 3.1. Parametros para describir el Ciamulo de Virgo. En la ultima columna
se dan las referencias de donde he tomado estos valores.

3.2 Posibles fuentes de emision de rayos gamma en

el Camulo de Galaxias Virgo

Como mencioné brevemente en (2.5), al realizar un estudio que involucre la deteccion
indirecta de materia oscura es necesario conocer en gran detalle las posibles fuentes que
también contribuirian al flujo de fotones en la region de interés. Para el caso que nos
interesa, en el rango de operaciéon de HAWC, en el Cimulo de Virgo estas contribuciones
se deben a la emision de la galaxia M87 y la produccién de fotones en el decaimiento
de piones neutros, 7°, debido a la interaccién de rayos césmicos hadrénicos de muy alta
energia con protones del gas en el medio intra-cimulo. A continuaciéon presentaré de
manera breve una estimacion simple de cual seria el flujo estimado de fotones debido a

piones neutros. La contribucion de la galaxia M87 no es tratada en este trabajo.

3.2.1 Flujo de fotones debido a interacciones p —p

Los calculos presentados en esta seccion estan basados en [73]. Aun cuando no hay
una clara evidencia de poblaciones de rayos césmicos hadrénicos a muy altas energias
en cumulos de galaxias, se espera que estos sean originados en zonas de choque por
formacion de estructuras, radio galaxias, retro-alimentacion por nucleos activos de
galaxias, supernovas, etc. Ademas, debido a la presencia del gas en el medio intra-

cumulo, se espera que protones sean acelerados en zonas de choque produciendo piones
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neutros dejando a la emision espacialmente extendida de fotones de muy alta energia.
En [73], siguiendo la simulaciéon de alta resolucién de cimulos de galaxias, los autores
observan que el perfil de emision de rayos gamma en los cimulos puede ser descrita por
una funcién universal. Sin entrar en mucho detalle, el flujo diferencial de fotones debido

a JTO es:

(3.1) LA S —

)
gax)Dy (EﬁEg/break))
(o) () |
+
moc? moc?

f f Loir=Ce +CC p2fZ%(r) d1dQ
AQ Jl.o.s 7‘

Donde g ( () ) se refiere al valor maximo de la eficiencia de aceleracion en las regiones

de choque. D, (Ey;Eg,break)) es un término para determinar pérdidas por difusién debido
a protones que estan escapando de la region del cimulo. Este factor depende del tiempo
de escape de protones y el coeficiente de difusion a altas energias. Tipicamente se espera

que protones con energias mayores a 1 TeV tengan un tiempo de escape mayor a la edad
del Universo. D, (EY;E (},break )) tiene la forma:

B
E
1+(—7 )
(break)
Eyrea

Volviendo a la ecuacion 3.1, el término de la suma es realizada sobre tres poblaciones

“a
D, ( Ey; Eg/break)) -

de protones descritas por una ley de potencias con indice espectral a ={2.55,2.3,2.15} y
describe la produccion de piones debido a interacciones p — p con seccion eficaz inelastica
aép ), A; es un término de normalizacion de cada poblacién de protones. El ultimo factor
es equivalente al factor astrofisico para aniquilacion de materia oscura, salvo por el
término extra que describe dos regiones espacialmente planas hacia el centro del ciimulo,
C., y hacia la region externa del mismo, Cy;., conectadas por un radio de transicion, ry.
La integral es sobre la densidad de protones en el cimulo y es realizada en la linea de
vision del observatorio y en toda la extensién angular del objeto estudiado. La densidad
es parametrizada de la siguiente forma:

mpne

XuXe

p:
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Donde 7, es el perfil de densidad de la poblacion de electrones dentro del cimulo, y

Xp y X, son factores de conversion de la poblacion relativa de protones [73].

Ty T Ty

107 I I ”1 IET[TQV) B 10 I — 10°

FIGURA 3.2. Se muestra el flujo diferencial de fotones obtenido por el decai-
miento de pi® en la regién interna del Cumulo de Virgo. La integral a lo largo
de la linea de visién es calculada hasta el radio virial del cimulo.

En la Figura 3.2 se muestra el flujo diferencial de fotones obtenido por el decaimiento
de 7° en el interior del cimulo. Para este caso, he supuesto que el valor maximo de
eficiencia es 0.1, la energia de quiebre (E®"¢®®) es de 10* TeV. El perfil de densidad

numérica de electrones es descrito por:

-0.87

x 10 3em ™3

e [46{1 ! (0.(;57)2}_1.8 +4'79{1 i (é)z}

La integral a lo largo de la linea de vision es resuelta numéricamente usando la regla
compuesta de Simpson. Para estos valores, el flujo de fotones, para energias entre 0.1 y
100 TeV, es de 5.047x10711 TeV-lem~2s71. Este flujo es una primera aproximacién, y
en comparacion al flujo esperado de fotones por procesos que incolucran materia oscura,
es cuatro 6rdenes de magnitud menor. Este valor debe cambiar por considerar valores
apropiados para el tiempo de escape y los coeficientes de difusion de protones, lo cual
dejaria a valores méas pequetios de la energia de quiebre en el espectro. Mas investigacion

en esta direccion se esta llevando a cabo.
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3.3 El factor astrofisico en el Cumulo de Galaxias
Virgo

Con el propésito de estimar la incertidumbre en el célculo de los factores astrofisicos
definiré tres modelos para describir la distribucion de materia oscura en el Cimulo de
Virgo. Los modelos son basados en escenarios en los que se obtienen los valores maximo y
minimo de emision de rayos gamma, ver Tabla 3.2. Este método supone que la principal
contribucion a la incertidumbre proviene del factor B, el cual estd dominado por los
parametros que describen la poblacién de sub-estructura en el halo, ver 2.4, aunque se
puede estimar un valor de la incertidumbre del factor astrofisico intrinseca al perfil de
densidad usado, [40].

Escenario Perfil % [ | Munin | MMax
p(r‘ ) Mo My
Minimo Burkert — 0 - -

Medio NFW Gao |0.12] 10* | 0.01
Méaximo || Einasto | Einasto | 0.5 | 107® | 0.01

TABLA 3.2. Se muestran los parametros y valores para el perfil de densidad y
sub-halos de materia oscura en Virgo para tres escenarios posibles de emision
de rayos gamma.

En el escenario de minima emisién de rayos gamma he supuesto que el perfil Burkert
describe la distribucion de materia oscura y no hay presencia de sub-estructura, f = 0.
El escenario de maxima emisiéon hace uso del perfil Einasto para describir el perfil de
densidad de materia oscura (a = 0.17) y la distribucién espacial de los sub-halos (a = 0.6).
El factor B también es sensible a la cantidad, 2.4.2.3, y a la masa minima, 2.4.2.2, de los
sub-halos. Para este escenario haré la suposicion de que los sub-halos tienen masas entre
Mupin =10Mo y Moax = 1072My;,. El valor para My, estd motivado por ser el valor
minimo con el que un halo de WIMPs puede ser formado. También supondré que cerca
del 50% de la masa del camulo esta presente en forma de sub-halos, es decir, si los efectos
de fuerzas de marea y fricciéon debida a bariones son despreciados. Finalmente, para
el escenario intermedio, utilizo el perfil NF'W para describir la distribucion de materia
oscura y el perfil Gao para describir la distribucion espacial de sub-halos. Recordar que
el perfil Gao describe una distribucién de sub-halos que se encuentran en las regiones
externas al centro del cimulo. Esto es explicado, a diferencia del escenario de maxima

emision, si se toma en consideracion los efectos de las fuerzas de marea, los cuales pueden
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reducir el nimero de sub-halos y aumentar el valor de My,;,. Para este modelo, el valor
de Mmin es 104M y solo el 12% de la masa virial del Ctimulo de Virgo estd en forma de
sub-halos. Para los tres escenarios, la masa maxima que puede tener un sub-halo esel 1%
de la masa virial del cimulo, considero dos niveles de sub-estructura, la distribucién en
masa de los sub-halos es una ley de potencias (Ecuacion 2.22), a = 1.9, la distribucién del
parametro de concentracion es descrita por una distribucién log-normal con dispersion
0. =0.24 (Ecuacion 2.23). Para el parametro de concentracion usé la parametrizacion
dada por Sanchez-Conde (2.3.2).

Escenario JTot J(1°) Dyt D) @, (E >100GeV)
x10 x1014 x107 x107 x1077
M2kpc™® | M2kpe™ | Mokpe™2 | Mokpe 2 cm 257!
Minimo || 0.65992 | 0.57742 | 9.89231 | 3.37129 2.26543
Medio 3.57324 | 1.47213 | 9.83992 | 3.14325 5.77571
Maximo | 19.72240 | 4.30475 | 9.84349 | 3.06808 16.8891

TABLA 3.3. Factores Astrofisicos para Virgo. Los factores son calculados para
los tres escenarios de emision, Tabla 3.2. Los calculos para las columnas /7
y Dot son realizados para el caso de fuente extendida (6 ~ 6°). Las columnas
para J(10y y JD(10) son los resultados para el caso puntual (6 ~ 1°). La dltima
columna muestra el flujo de fotones obtenido para el canal de aniquilacién a
leptones 7 de un WIMP con masa de 60 TeV.

Los factores astrofisicos son calculados con el software CLUMPY, [40], para dos casos:
la extension angular total de Virgo (~ 6°, fuente extendida) y bajo la aproximacion
puntual (~ 1°, fuente puntual). El angulo de integracion para todos los casos es de
0.2° que es el valor promedio de la resolucion angular de HAWC. En la Tabla 3.3 se
muestran los valores de los factores astrofisicos para ambos casos, fuente extendida y
fuente puntual. Para el caso de decaimiento, como es de esperarse, el valor del factor D
no cambia ya que solo depende de la cantidad de materia presente en el caimulo y no de
la forma del perfil de densidad. Las diferencias en el factor D para los diferentes modelos
solo se deben a la incertidumbre numérica al realizar el calculo. En el caso puntual, el
calculo no es realizado por asumir que toda la masa del cimulo esta contenida en la
region central del mismo, sino por calcular la integral del factor astrofisico hasta una

extension de un grado.
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3.4 Resumen

El Camulo de Galaxias Virgo es uno de los objetos astrofisicos mas interesantes en el
Universo local. Debido a su cercania y a la gran variedad de tipos de galaxias, el Cimulo
de Virgo es un laboratorio astronémico donde diversos modelos pueden ser puestos a
prueba, desde crecimiento y formacion de ondas de choque, hasta busquedas indirectas
de materia oscura. En este ultimo punto, existe gran incertidumbre en los valores que
describen el halo de materia oscura dentro del cimulo, siendo la distribucién de sub-halos
la principal contribucion. Debido a la enorme cantidad de masa en este cimulo, se espera
que el tiempo de vida de candidatos a materia oscura pueda ser restringido con mayor
precisién que, por ejemplo, las estimaciones obtenidas de las observaciones de galaxias
dSph. En este trabajo calculé los factores astrofisicos para los casos de aniquilacion y
decaimiento de WIMPs para tres escenarios posibles de emision de rayos gamma, Tablas
3.2 y 3.3. Como es de esperarse, se observa que los valores del factor D para los tres
escenarios son los mismos, salvo diferencias debido a la estimacién numérica de las
integrales. A diferencia de las galaxias dSph y dIrr, el Cimulo de Virgo no puede ser
considerado como un objeto libre de fondo, es decir, existen diversos procesos y fuentes
dentro del ciimulo que contribuyen al flujo de fotones provenientes de esta region. En
esta capitulo hice una breve descripcion de las dos posibles fuentes de emision mas
importantes: emision extendida de fotones debido a las interacciones proton protén en el
medio intra-cimulo, y 1a emision proveniente de la radio-galaxia M87. Para cualquier
analisis donde se espere obtener limites de exclusion en la seccion eficaz de aniquilacion
y el tiempo de vida de WIMPs, es necesario tomar en cuenta estas contribuciones con el

fin de entender el efecto de estos procesos al calculos de los limites de exclusion.
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CAPITULO

ANALISIS DE DATOS Y LIMITES DE EXCLUSION EN EL
CUMULO DE GALAXIAS VIRGO

En este capitulo presentaré los analisis realizados para obtener curvas de exclusion
para (o,v) y T,. Debido a la complejidad del problema al tratar con la emision difusa de
rayos gamma por decaimiento de piones y la emision de la galaxia M87, en este trabajo
obtendré los limites de exclusién en la aproximacién puntual sin considerar el efecto de

estas contribuciones al flujo de rayos gamma.

4.1 Los datos

Para estos analisis consideré los datos recabados por HAWC al cabo de 760 transitos. En
HAWUC, los eventos son agrupados de acuerdo al tamario de la cascada, el cual depende de
la fraccion de fotomultiplicadores (PMT) activos en el detector (f,it) que son considerados
para realizar la reconstruccion del evento. Los eventos de menor tamano y cerca del
umbral de deteccién (al menos 28 PMTs registran sefial en una ventana de tiempo
de 150 ns) son excluidos de los analisis debido a que se necesitan nuevas técnicas de
analisis y reconstruccion. El resto de los eventos son agrupados en 9 bins. Para cada
uno de estos bins, los valores de las variables de seleccion y separacion de eventos, y
PSF (point-spread-function) para cada bin son obtenidos de simulaciones MonteCarlo, y
después optimizados de las observaciones de la Nebulosa del Cangrejo. Estos calculos

son realizados a lo largo de 106 bins de declinaciéon con un ancho de un grado cubriendo
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todo el campo de vision de HAWC (—35° a 70°). Esto se hace bajo la hipétesis de que el
fondo solo varia en funcion de la declinacién y no de la ascencion recta. En la Tabla 4.1
se muestran los valores esperados para los 9 bins para la banda de declinacién en que se

encuentra el Camulo de Virgo.

Bin fhit PSF(O)
1 6.7-10.5 1.17
2 10.5-16.2 | 0.78
3 16.2-24.7 | 0.57
4 247-35.6 | 0.44
5 35.6-48.5 | 0.35
6 485-61.8 | 0.31
7 61.8-74.0 | 0.27
8 74.0-84.0 | 0.24
9 84.0 — 100 0.21

TABLA 4.1. Se muestran las definiciones de cada bin para datos de HAWC.
Esta definicién es realizada en funcion de la fraccion de PMTs activos que
son considerados para realizar la reconstruccion de un evento (columna 2). En
la dltima columna se muestra el valor de PSF para la banda de declinacién
(11.5°-12.5°) en la que se encuentra el cimulo de Virgo.

Usando esta metodologia para el agrupamiento de datos, se pensaria que los eventos
que dejan una huella pequena en HAWC son relacionados directamente a eventos
originados por particulas primarias de baja energia. Esto no es completamente cierto.
Piense por ejemplo en el caso de una cascada generada por un protén de 50 TeV cuyo
centro de masa cae fuera de la extensiéon de HAWC “encendiendo” solo unos cuantos
PMTs hacia las orillas del arreglo. Claramente, la posicién del nicleo de la cascada y
la energia no seran estimados de manera correcta. De las simulaciones del detector, se
observa que la energia de las particulas primarias en cada bin siguen una distribucion
muy amplia. Para mayores detalles sobre el detector y la distribucién de energia en cada
bin, ver [62].

Como se discutié en la seccién 2.2, para el caso del flujo de fotones, usamos los
espectros de fotones obtenidos usando el generador Pythia 8 para cinco canales de
aniquilacién (b,¢,7,u, W) para WIMPs con masas entre 1 y 100 TeV. Todos los espectros
son calculados para energias mayores a 100 GeV hasta la masa del candidato. Aqui no
estamos considerando aniquilaciéon o decaimiento directo a fotones (line searches).

Considerando el Cimulo de Virgo como una fuente puntual (6 ~ 1.0°), los factores

astrofisicos D y J para este caso son los reportados en la Tabla 3.3. La incertidumbre
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en los limites de exclusion es estimada, de manera aproximada, por los valores que se
obtienen al calcular los factores astrofisicos para configuraciones con valores extremas.

La estimacion de la cantidad de fotones producidos en aniquilaciéon o decaimiento
de materia oscura detectados por HAWC al cabo de un cierto numero de transitos es
obtenido tras realizar la convolucion del espectro de fotones, el factor astrofisico y la
matriz de respuesta del detector. La matriz de respuesta codifica la sensibilidad de HAWC

para eventos de energia E, provienentes de una determinada banda de declinacion.

4.2 Calculo de significancia

El célculo de la signficancia para un candidato a materia oscura de masa m, y un
canal de aniquilacion o decaimiento es realizada usando el método estadistico Maximum
Likelihood. Este método permite, dado un modelo, encontrar el valor de uno o mas
parametros que maximiza la densidad de probabilidad para que un conjunto de datos
sean explicados por los parametros libres del modelo (Funcién Likelihood). Una ventaja
de este método es que permite comparar hipétesis o modelos diferentes para explicar un
determinado conjunto de observaciones, mediante la prueba de la razon de likelihood
(likelihood ratio test). Para el caso de HAWC, se considera que los datos siguen una

distribucién de Poisson, por lo que la funcién likelihhod es:

1
l 1

Donde el producto es realizado sobre cada uno de los bins de conteo de datos. Para
el bin i-ésimo, B; son los eventos de fondo observados, S; es la suma de los eventos
esperados para un modelo dado, y N; es el nimero total de eventos observados. Usando
la funcién likelihood anterior, podemos estimar la significancia obtenida al suponer que
los eventos S; son debidos a aniquilacién o decaimiento de materia oscura. Esto se hace
por comparar respecto a la funcién likelihood con S; = 0 (hipétesis nula) y calcular la
prueba estadistica, T'S, entre ambos modelos:

TS =—-2In (i)
Lpm

Donde L es la funcién likelihood correspondiente a la hipétesis nula, y Lpy es

la funcion likelihood para el modelo de materia oscura (S; # 0). Tras sustituir las

expresiones para ambas funciones likelihood, la prueba estadistica es:
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(4.1) TS=) 2 Niln(1+%—si)
i

l
Cuando N, el nuimero de eventos observados es suficientemente grande, se puede
hacer la aproximacion gaussiana. Para el caso de un parametro libre en el modelo, la

significancia es calculada por

o=VvVTS

4.3 Calculo de limites de exclusion

Para el caso en que no hay una deteccion, los valores de significancia corresponden a
fluctuaciones a nivel de ruido y la hipétesis nula es consistente con las observaciones.
Sin embargo, los valores calculados de las significancias pueden ser traducidos en limites
de exclusién al 95% de nivel de confianza. En el modelo de materia oscura, para un
WIMP con masa m,, el parametro libre del modelo es la seccién eficaz, en el caso de
aniquilacién. Para decaimiento, el parametro libre es el tiempo de vida media. Asi los
eventos esperados debido a procesos que involucran materia oscura, son calculados a
partir de valores de referencia para ambos parametros. Se puede llamar a estos valores
<O.XU>(ref) y ng"ef).

Para estimar los limites de exclusion a un limite de confianza dado, primero se
maximiza el valor de TS, TSax). El paso siguiente es introducir un parametro, ¢, en
la funcién likelihood cuyo papel es escalar la cantidad de eventos esperados S; para

reproducir un flujo ® dado. L(¢) tiene la forma:

1 (B.4ExS,
L) = Hln(— [(Bi +&x §;)NigmBitt SJ])
i NI,'
Para L(¢), la prueba estadistica es:

xS

12

TSE) =Y 2|N;In(1+ —&x8))

En este trabajo, los limites de exclusion son calculados solamente para un extremo
de la distribucion (one-side limits). Esto es realizado por resolver para ¢ la siguiente

ecuacion:

(4.2) ATS = TS(max) - TS() = ¢(C.L.)

68



4.4. LIMITES DE EXCLUSION PARA ANIQUILACION Y DECAIMIENTO DE
MATERIA OSCURA EN EL CUMULO DE GALAXIAS VIRGO

Donde g(C.L.) depende del valor de nivel de confianza requerido para calcular el
limite de exclusién. Para el caso de un limite por un extremo al 95%(C.L.), q es 2.71.

>(95 % (95%

Con el valor encontrado de ¢ se calculan (o ,v )y Ty ) para un valor de masa

m del candidato:

<0.Xv>(95%) — f X <0.Xv>(ref)

T(95 %)

(ref)
X X

= 5 X T
La metodologia del método de Maximum Likelihood esta implementado dentro del
software de analisis usado en HAWC. Esta implementacion se conoce como LIFF, [74].

Para mayores detalles sobre los analisis ver [59].

4.4 Limites de exclusion para aniquilacion y
decaimiento de materia oscura en el Caumulo de

(Galaxias Virgo

Para el Cumulo de Virgo, usando los datos correspondientes a 760 transitos y los analisis
descritos en 4.2 y 4.3, obtuvimos la significancia, Figura 4.1 y los limites de exclusion,
95 % de nivel de confianza, para (o,v), Figura 4.3, y 7,, Figura 4.2. Recordar que estos
limites son obtenidos asumiendo que el Cimulo de Virgo es descrito como un objeto
puntual y sin considerar la contribucién al flujo de fotones por el decaimiento de piones
neutros y la emision de la galaxia M87.

Para los limites en 7, Figura 4.2, los resultados muestran que HAWC es més sensible
al canal de decaimiento a dos leptones 7. Para este caso, modelos donde el candidato a
materia oscura con valores de tiempo de vida por debajo de las curvas quedan excluidos.
En este caso no se muestran bandas de error debido a la sub-estructura ya que, como fue
discutido en 2.4.1 y es observado en la Tabla 3.3, el valor del factor D solo depende de la
masa total del cdimulo y no de la distribucién de la misma.

Recordando que el desacople térmico de WIMPs deja a un valor estandar de la seccién
eficaz de aniquilacion de estas particulas (limite térmico, 1.2), también se puede calcular

027 s como valor

un valor del tiempo de vida de WIMPs, dejando a un estimado de 1 x 1
estandar. Esto es posible, por ejemplo en modelos supersimétricos si se introduce un
término que viole parida R permitiendo que la particula mas ligera sea inestable con

tiempo de vida mayor a la edad del Universo. De la Figura 4.2, se observa que para
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FIGURA 4.1. Valores de la prueba estadistica, T'S, obtenida para aniquilacién de
WIMPs en la region del Ctimulo de Virgo. Los valores mostrados son para el

escenario medio (Tabla 3.3). Valores similares fueron obtenidos para el caso de

decaimiento y para los diferentes escenarios de emision. Para ambos procesos,

aniquilacion y decaimiento de WIMPs, y para todos los canales, no se observo

algun exceso con TS > 25, por lo que estos valores son convertidos en limites de

exclusion.

candidatos con masas mayores a 2 TeV, el limite obtenido para el canal de decaimiento
a leptones 7 excluye (95% C.L.) el valor estandar del tiempo de vida de WIMPs. Estos
resultados implican que nuevos modelos tedricos son necesarios, los cuales quedan fuera
del propésito original de este trabajo. De hecho, hay que hacer notar, nuevamente que
los limites obtenidos son bajo la hipétesis de que el Cimulo de Virgo es descrito por
una fuente puntual, subestimando el calculo del nimero de eventos que corresponden al
fondo (background) y a la sefial, dejando a estimaciones poco realistas de los limites de
exclusion. Esto debe ser corregido haciendo el analisis para fuente extendida.

En el caso de aniquilacion, Figura 4.3, se observa que el limite més restrictivo es
obtenido también para el canal de aniquilacion a leptones 7, excluyendo valores de

0 23cm3s~!. Las bandas de error en los limites individuales son calculadas

(oyv) > 1
a partir de los escenarios de emision maxima y minima presentados en la Tabla 3.3,
donde he considerado que la constribucion mas importante a los factores astrofisicos
se debe a la cantidad y distribucién de sub-estructura dentro del Cimulo. A esto falta

anadir los errores sistematicos de HAWC. Los limites obtenidos para la seccion eficaz de
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FIGURA 4.2. Limites de exclusion en 7, para observaciones del Ctimulo de Virgo.
Los limites, al 95% de nivel de confianza, son calculados para cinco canales de
aniquilacion y para WIMPs con masas entre 1 y 100 TeV. La region por debajo
de las curvas es excluida.

aniquilacion son comparables al limite obtenido para la galaxia dSph Segue 1, Figura
2.12, a). En la Figura 4.3, las graficas individuales son para los cinco canales de ani-
quilacion considerados. En estas graficas, la linea sélida representa el modelo medio de
emision, mientras que la banda muestra la incertidumbre asociada debida al calculo de
los factores astrofisicos. Los limites de la banda son obtenidos de los modelos minimo y
maximo reportados en la Tabla 3.3. En la figura 4.3, la grafica en la parte inferior derecha
representa los limites de exclusion (95% C.L.) para los cinco canales de aniquilaciéon
solamente considerando el modelo medio de emisiéon (Tabla 3.3). De estas graficas se
observa que los resultados preliminares del Observatorio HAWC no excluyen el valor
térmico de la seccién eficaz de aniquilacién (3.6 x 10726cm3s™1), por lo que WIMPs con
masas a escala de TeV pueden seguir siendo el candidato adecuado para materia oscura.

Antes de concluir esta seccion, tengo que hacer notar que no estoy analizando el caso
de aniquilacién y decaimiento de manera separada, por lo que los limites mostrados en
las Figuras 4.2 y 4.3 no se contradicen uno al otro. Por ejemplo, puedo considerar un
modelo donde la particula de materia oscura pueda aniquilarse (como en MSSM, ver

1.2.1) pero el decaimiento sea un proceso prohibido.

Otro punto a destacar en este caso, es que la cantidad de fotones que se espera
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observar en la aniquilacion o decaimiento de materia oscura es comparable al flujo de
fotones esperado por interacciones hadroénicas en el medio intra-cimulo. Mas trabajo en
esta direccion esta siendo realizado para poder estimar adecuadamente los limites de

exclusion.

4.5 Resumen

A dos anos de ser inaugurado, HAWC no ha observado alguna senal estadisticamente
significativa que pueda ser correlacionada a la aniquilacion o decaimiento de materia
oscura en ninguna de los candidatos a fuentes de materia oscura, galaxias dSph y
galaxias dIrr. Aqui he presentado los limites de exclusién, al 95% de nivel de confianza,
obtenidos para cinco canales de aniquilacién y decaimiento (b,¢,7,u, W) para WIMPs con
masas entre 1y 100 Tev, utilizando como region de interés el Cimulo de Galaxias Virgo.
Estos limites son calculados en la aproximacién puntual y sin considerar la contribucion
de la emisién espacialmente extendida de fotones producidos en el decaimiento de piones
y la emision de la galaxia M87, lo que deja a estimaciones poco realistas de los limites de
exclusion. En esta direccion, mas trabajo es necesario para obtener adecuadamente los

limites de exclusion.
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FIGURA 4.3. Limites de exclusién en (o ,v) para observaciones del Cimulo de
Virgo. Los limites, al 95% de nivel de confianza, son calculados para cinco

canales de aniquilacién [ @) aniquilacién a quarks b, b) y ¢), a leptones p y 7,
d) a quarks ¢ y e) a bosones W ]. Se asume que las masas de y estan entre 1

y 100 TeV. La region por encima de las curvas es excluida. Para los canales

individuales: en la linea sélida se muestra el limite obtenido para el escenario

de emisiéon medio (Tabla 3.3). La banda de color muestra la incertidumbre en

el calculo del factor J debido a la descripcion de sub-estructura y los posibles

valores del factor B. En la figura f), se muestran los limites para el caso del

modelo medio para los cinco canales considerados.






CAPITULO

CONCLUSIONES Y TRABAJO A FUTURO

5.1 Conclusiones

Actualmente, HAWC es el observatorio de rayos gamma que opera en el rango de energia
mas alto. Gracias a su campo de visiéon amplio y operaciéon continua, HAWC puede
poner a prueba la hipétesis de materia oscura en varias poblaciones de candidatos a
fuentes, Figura 2.10. En dos de estas poblaciones, galaxias dSph y galaxias dIrr, HAWC
no ha detectado alguna sefial cuyo origen sea atribuido a materia oscura, o dicho de otra
forma los datos obtenidos de regiones asociadas a posibles fuentes de materia oscura son
consistentes con la hipétesis nula . Siguiendo el método descrito en 4.3, las significancias
calculadas son convertidas en limites de exclusién de (o,v) y 7y, Figura 2.12. Uno de los
objetos mas interesantes dentro del campo de vision de HAWC es el Camulo de Galaxias
Virgo, siendo la estructura de este tipo mas cercana a nosotros. En general, los cimulos
de galaxias son objetos interesantes para realizar busquedas indirectas de materia
oscura porque pertenecen a las estructuras mas masivas del Universo. De esta forma,
los cimulos de galaxias son buenos objetos de estudio para obtener limites de exclusion
del tiempo de vida de WIMPs. En este trabajo se calcularon los factores astrofisicos para
aniquilacién y decaimiento de WIMPs para tres posibles escenarios que describen la
distribucion de materia oscura en el Camulo de Virgo. Asi mismo presento los limites
de exclusién de (oyv) y 7, para WIMPs con masas entre 1 y 100 TeV. Los limites son
calculados para cinco canales de aniquilacién (decaimeinto) aproximando al Camulo

de Virgo como una fuente puntual, Figuras 4.2 y 4.3, donde los factores astrofisicos
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para los 3 modelos permite estimar la incertidumbre en la seccion eficaz de aniquilacion
y tiempo de vida debido a parametros astrofisicos del Camulo de Virgo. Esto se hizo
debido a la complejidad del problema y a la cantidad de parametros libres presentes
en los modelos. Para el caso de decaimiento, Figura 4.2, se observa que para energias
mayores a 2 TeV, el valor de tiempo de vida de WIMPs queda excluido, al 95% C.L. Sin
embargo, hay que hacer notar que bajo la aproximacién puntual, el calculo sobreestima
la cantidad de fotones en la region de interés. Ademas, los cimulos de galaxias presentan
regiones donde es posible acelerar protones y nticleos atémicos de manera eficiente hasta
energias de cientos de TeV, dejando a la produccién de rayos gamma con energias en el
régimen de TeV. Este flujo de fotones es comparable al flujo de fotones obtenido en la
aniquilacién o decaimiento de materia oscura. Con lo anterior, los limites obtenidos para
el Cumulo de Virgo, Figuras 4.2 y 4.3, deben de ser tomados con precaucién y solo como
una aproximacion a la forma de la curva de exclusién al considerar los contribuciones

faltantes al flujo de rayos gamma.

5.2 Trabajo a futuro

Para estimar de manera correcta los limites de exclusion para el Camulo de Virgo, como
ya lo he mencionado anteriormente, es necesario considerar la contribucién al flujo de
fotones del decaimiento de piones neutros producidos por interacciones de rayos césmicos
con el gas dentro del camulo y la emision de la Galaxia M87. La estimacion del flujo de
fotones debido a interacciones p — p ya ha sido calculada (3.2.1). El caso de la galaxia M87
es mas complicado. Aunque se espera que haya emisién de rayos gamma con energias de
decenas de TeV provenientes de esta galaxia, HAWC no ha reportado alguna deteccion.
Los analisis muestran que las observaciones son consistentes con un estado de muy baja
emisién’.

La estrategia de analisis entonces seria:

* Obtener el perfil espacial de emision para el factor astrofisico. Esto se puede hacer a
partir de calcular el factor astrofisico en una rejilla de tamaiio igual a la resolucién
promedio de HAWC (0.2°).

e Obtener el perfil espacial de emisién para la emisiéon de rayos gamma por el

decaimiento de piones.

IRl problema de no observacién de M87 también puede deberse a que eventos de menor tamaiio
necesitan de nuevas técnicas de reconstruccién y estimacién de energia.
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Fotones de altas energias son atenuados debido a la interaccién con los fotones que
componen el campo de la luz de fondo extragalactica. En la Figura 5.1 se muestra
la correccién del limite de exclusion para el canal de aniquilacion a leptones 7. Para
describir la atenuacion de los fotones de EBL usé el modelo de Franceschini [75].

Se observa que la principal correccion es para energias mayores a 10 TeV.

10728
— No EBL

------ EBL

<o v> (cm®s™)

1024 L
0 1 10 100

M, (TeV)
F1GURA 5.1. Correcciion por EBL para los limites de exclusién obtenidos para

la seccion eficaz de aniquilacion para el canal a leptones 7. Para la atenuacion
de fotones se considera el modelo de Franceschini [75].

¢ Colocar una fuente ficticia que simule la contribucion de la galaxia M87. Usaré el

valor del limite superior del flujo reportado en [76].

* Aplicar un analisis de fuente extendida.
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APENDICE

EL MODELO COSMOLOGICO ESTANDAR

El Modelo Cosmolégico Estandar o Cosmologia A—CDM representa una respuesta parcial
al conocimiento que tenemos acerca del Universo. Este modelo nos permite explicar de
manera adecuada la historia térmica, la estructura a gran escala del Universo y otras
propiedades del Universo.

El Modelo Cosmolégico Estandar esta basado en dos ideas basicas: La expansion del
Universo y el Principio Cosmolégico. La expansion del Universo fue descubierta por el
Astronomo Edwin Hubble al descubrir que las galaxias cercanas a la Via Lactea se estan
alejando de ella. La velocidad con la cual se alejan estas galaxias es proporcional a la

distancia de separacion entre ambas galaxias. Esto es codificado en la ley de Hubble:

v=Hxr

Donde v es la velocidad de recesion, H es el parametro de expansion y r es la
separacion entre las dos galaxias. De acuerdo con la ley de Hubble, es natural pensar
que si nos movemos hacia atras en el tiempo, existe un momento para el cual, toda la
materia estaba concentrada en una region muy pequenia. Esto deja a la hipétesis de que
el Universo es el resultado del estallido c6smico de una singularidad. A este escenario se
le conoce como Big-Bang.

El segundo postulado, el Principio Cosmolégico, se refiere al hecho de que a sufi-
cientemente grandes distancias (~ 100 Mpc) el Universo aparece homogéne e isotrépico.
Pruebas de que el Universo es isotrépico provienen de las observaciones de la radiacion

cosmica de fondo (CMB) la cual es un campo altamente isotrépico hasta una parte en
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10°. En el caso de Homogeneidad, la evidencia proviene de los estudios de distribucién
de galaxias.

Aunque Isotropia no implica Homogeneidad, la combinacion de Isotropia y el Principio
de Copérnico (no somos el centro del Universo) dejan a la hipétesis de Homogeneidad.
Dirigiéndonos hacia una descripcion matematica, la métrica de un Universo con estas
dos propiedades solo puede ser descrita por la métrica de Robertson-Walker:

dr?

ds? = —-d¢% +a? +7r2dQ

1—Fkr2

Donde a es conocido como el parametro de escala y k es la curvatura espacial del
Uiverso. Una de las ecuaciones Einstein para esta métrica y asumiendo que el tensor de

energia-momento, 7', tiene la forma diag(—p,p,p,p), es la ecuacion de Friedmann:

.2
(A1) “_2+£2:8_”Gp+é
a® a 3 3
Con p la densidad de energia del Universo y p, la presion. El dltimo término en esta
ecuacion resulta de la constante cosmoldgico el cual es asociado a una componente con
presion negativa cominmente referida como Energia Oscura.
La Ecuacion A.1 no puede ser resuelta ya que es necesario conocer la forma explicita
para p. Esto es obtenido de aplicar la primera ley de la Termodinamica a un volumen
a® en el Universo en expansién. Debido a que la expansién es adiabatica, se obtiene la

siguiente relacion entre p y p:

(A.2) p+3g(p+p)20

Esta ecuacion es conocida como la ecuacion del fluido. Finalmente, para obtener
un sistema cerrado de ecuaciones, es necesario conocer la relacion entre p y p, la cual
dependera del tipo de particulas presentes a cierto tiempo ¢ de la historia del Universo. A

esta relacion se le conoce como ecuacion de estado. De manera general se puede escribir:

(A.3) p=wp

Donde el valor de w varia de acuerdo al tipo de especie considerada que contribuye a
la densidad de energia del Universo. (Radiacion, particulas no relativistas, energia del

vacio, etc.)
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Las Ecuaciones A.1, A.2 y A.3, son los ingredientes basicos que se necesitan para
poder estimar propiedades del Universo, como la edad del Universo, el tiempo en que el
Universo es dominado por materia, etc. A conitnuacién presentaré de manera muy breve
los principales logros y preguntas (o cuestiones como sea de mayor agrado) abiertos del

Modelo Cosmoloégico Estandar.

A.1 Logros del Modelo Cosmolégico Estandar

El Modelo Cosmolégico Estandar ha sido exitoso, no solo por la simplicidad del modelo,
sino por la capacidad de explicar algunas de las propiedades observadas del Universo,

los cuales son ahora pilares fundamentales del modelo, por ejemplo:

¢ Nucleosintesis del Big Bang. Este proceso ocurre después de unos cuantos minutos
de ocurrido el Big Bang. A este tiempo, el Universo era demasiado frio para permitir
la formacion de ntcleos ligeros. La estimacion de estas cantidades esta en acuerdo

con las observaciones de las abundancias relativas observadas hoy en dia.

e La radiacién césmica de fondo y su anisotropia. Aproximadamente 3x10° afios
(z ~1100), después del Big Bang, el Universo comienza a ser transparente a los
fotones (la longitud de camino libre medio del fotén es tan grande que ya no ocurren
colisiones entre fotones). Esto ocurre durante la transicion en que el Universo pasa
a ser dominado por materia. Durante este periodo, también quedan grabadas
las oscilaciones acusticas de bariones producidas por los ciclos de compresion
gravitacional y expansion debida a la presion de radiacion de la materia bariénica
que queda atrapada en los potenciales gravitacionales producidos por fluctuaciones

en la densidad.

¢ Estructura a gran escala del Universo. Suponiendo un Universo dominado por ma-
teria oscura fria, simulaciones cosmoldgicas son capaces de reproducir la estructura

a gran escala (> 100 Mpc) del Universo.

e Historia térmica del Universo. El Modelo Cosmol ogico Estandar no responde como
fue el origen del Universo. En cambio, este modelo permite entender, con la Fisica
conocida hasta el momento, la evolucién del Universo a partir de 107%3 s después
de ocurrido el Big Bang. Solamente usando expansion adiabatica, Fisica del Modelo

Estandar, Astrofisica, y Relatividad General, se puede estimar los tiempos en que
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ocurre el desacople térmico de las diferentes especies que contribuyen a la densidad

de energia.

A.2 Cuestiones abiertas del Modelo Cosmolégico

A pesar del éxito en describir gran parte de los fenémenos que se refieren a la evolucion
del Universo, el Modelo Cosmolégico Estandar presenta algunos problemas, cuestiones,
que hasta la fecha no han quedado completamente resueltos, ademas de que no se
cuenta con la suficiente evidencia experimental que respalde a las posibles soluciones. A
conitnuacion solo describo de manera breve el problema del horizonte.

El Problema del Horizonte esta relacionado con la radiaciéon césmica de fondo, la
cual es altamente isotrépica. Esto deja al problema de que haya regiones del Universo
totalmente desconectadas causalmente que presenten las mismas caracteristicas. Una
posible solucién es invocar un proceso de inflacion durante los primeros instantes después
del Big—Bang, en el que el Universo se expandié en un periodo muy corto de tiempo.
Esto permitié que la mayoria de las irregularidades presentes en la época temprana del
Universo se homogeneizaran dejando a un alto grado de isotropia. Las regiones que hoy
aparecen causalmente disconexas, no lo eran en momentos previos a la inflacién. No es
claro cual fue el proceso que dio origen a la inflacion.

Otro de los problemas del Modelo Cosmolégico Estandar es acerca de la naturaleza
de la materia oscura. Estos problemas no son los inicos y esperamos que nueva fisica
pueda resolver estos problemas en el futuro préximo.

Para mayores detalles acerca de la teoria detras del Modelo Cosmolégico Estandar
ver [77-79].
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