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INTRODUCCION

1.1. Preliminares

A partir del trabajo publicado por Sir Isaac Newton en 1687 llamado “Philosop-
hiae Naturalis Principia Mathematica”, se ha hecho un esfuerzo grande por tratar
de describir los movimientos de los cuerpos astrofisicos a partir de las leyes de
gravitacion. Pero a lo largo de la historia se han observado anomalias o desviacio-
nes en las trayectorias esperadas, por lo cual surge la pregunta: ;dichas anomalias
deberian ser observadas como una negacion de las leyes de gravitaciéon o como
una indicacion de la existencia de objetos no-visibles?

Una prediccion que resulto ser cierta corresponde al estudio de movimiento andma-
lo de Urano, lo que permitié al astronomo francés U. Le Verrier y al astréonomo
inglés J.C. Adams conjeturar la existencia de Neptuno, el cual fue descubierto
en 1846 por J.G. Galle. Por otro lado, el intento de explicar las anomalias en el
movimiento de Mercurio asociadas a la existencia de un nuevo planeta, llamado
Vulcano, fue fallido, y la explicacion final tuvo que esperar hasta la aparicién de
la teoria de relatividad general de Einstein, es decir, una introduccion a una des-
cripcion mds refinada de las leyes de gravitacion.

El problema de la materia oscura es conceptualmente muy similar al antiguo pro-
blema de planetas no-vistos: observamos en grandes sistemas astrofisicos, cuyos
tamanos varian de escalas galacticas a cosmoldgicas, ciertas “anomalias” que solo
pueden ser explicadas si se asume la existencia de grandes cantidades de materia
no visible u oscura, o si se asume un cambio en las leyes de gravitacién conocidas,
asi como de la teoria de relatividad general. Por otro lado, a escala cosmoldgica
es necesaria la presencia de materia oscura como ingrediente principal en el mo-
delo de formacién del Universo, aunque ésto no indique ninguna anomalia a estas
escalas. [1]
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1.2. ;Qué es la materia oscura?

Durante las ultimas décadas se han obtenido diversos indicios de la existencia de
dos “ingredientes” principales en el universo: uno que tiene componentes para
la no colisién y es capaz de agruparse en cumulos, y se nombré materia oscura
(DM por sus siglas en inglés); la otra componente es casi uniforme y tiene presion
negativa, y se le llamo energia oscura. Esta Tesis esta enfocada tnicamente en
materia oscura. [2]

La DM es un objeto no-luminoso que no interacciona con fotones y es incapaz de
emitir radiacion electromagnética alguna. Por ésto tltimo, la DM debe estar cons-
tituida por particulas con carga neutra debido a que no sufren ninguna interaccién
electromagnética.

Es posible conocer distintas caracteristicas de la DM, como el hecho de que
estd presente en todo el universo y ayuda en la acumulacion de masa gravitacio-
nal, formando estructuras de gran escala como los ctimulos de galaxias. También
se supone que la interaccion de estas particulas con cualquiera de las del Mode-
lo Estandar (SM por sus siglas en inglés) debe ser muy débil o nula, ya que hay
teorias que asumen que las particulas de DM se encuentran en un sector comple-
tamente aislado del SM.

Por otro lado, también se considera que las particulas de DM son estables, ya que
de lo contrario decaerian en particulas fundamentales conocidas, las cuales serian
posibles de detectar en un experimento de laboratorio, aunque otra posibilidad es
que el tiempo de vida medio de la particula de DM sea mayor que el tiempo de
vida del universo hasta ahora, por lo cual ain no se ha producido ningtn decai-
miento. Un ejemplo de ésto ultimo es el caso del protén, cuyo tiempo de vida
medio se calcula que es superior a la edad del universo, o al menos dicha edad
sirve como una cota inferior. [3]

Es por lo anterior que las particulas fundamentales conocidas (particulas del SM)
como leptones y quarks no pueden ser candidatos a particulas de DM ya que son
principalmente particulas cargadas. En caso de considerarse que las particulas de
DM estén cargadas, habria evidencia interaccion electromagnética, cosa que hasta
el momento no hay. La tnica excepcion es el neutrino, los cuales son particulas
neutras; pero la densidad de neutrinos en el universo es mucho menor que densi-
dad de DM en el mismo!. [4]

IE] valor de la densidad de neutrinos en el universo es Q, < 0.0055, mientras que la densidad
de DM en el universo es Qpy = 0.265. [5]



CAPITULO 1.1.2. ;QUE ES LA MATERIA OSCURA? 3

1.2.1. Tipos de materia oscura

La DM puede ser clasificada dependiendo si fue producida por procesos térmicos
o no-térmicos en el universo temprano. En el caso de la produccion térmica, la
DM se produciria por medio de colisiones de plasma cosmico en la era dominada
por la radiacion. Po otro lado, la DM no térmica se daria por otros mecanismos,
como el decaimiento de algunas particulas masivas o por ciertas condiciones de
simetria, etc. [4]

» Materia oscura caliente

Cuando la DM se mueve con velocidades relativistas, es llamada materia
oscura caliente (HDM por sus siglas en inglés). El rango de masas para
este tipo de DM es menor a la temperatura del universo. Al momento de
desacoplamiento este tipo de DM es extremadamente relativista dado que
sus masas son menores que sus energias cinéticas. Para HDM, el factor
xy S 3 dondexy =m/Ty, donde m denota la masa de la particulade DM y Ty
es la temperatura para el desacoplamiento de esta especie. Los candidatos de
HDM son generalmente de masas pequeiias, como por ejemplo los neutrinos
los cuales poseen velocidades relativistas y sus masas son casi nulas.

s Materia oscura fria

Por otro lado tenemos la materia osura cuya masa es mayor a la temperatu-
ra del universo al momento de desacoplamiento, m > T, la cual se conoce
como materia oscura fria (CDM por sus siglas en inglés). Al momento de
desacople, este tipo de particulas de DM no eran relativistas. El factor x s 2 3
corresponde a particulas no-relativistas de la especie de CDM. A diferencia
de la HDM, este tipo de DM es generalmente desarrollada para particulas
mas masivas como por ejemplo los WIMPs, que son Particulas Masivas de
Interaccion Débil (por sus siglas en inglés), las cuales son particulas cuyos
rangos de masas son mucho mayores a la temperatura del universo y sufren
los efectos de la fuerza débil.

» Materia oscura tibia

Otro tipo de DM, intermedia entre la fria y la caliente, es generalmente
referida como materia oscura tibia (WDM por sus siglas en inglés). Los
neutrinos estériles son posibles candidatos a particulas de DM tibia. Los
neutrinos estériles son particulas hipotéticas mds alld del SM. La motivacion
de su existencia surge a raiz de que el SM predice que los neutrinos no
poseen masa, pero experimentalmente se ha demostrado que su masa es muy
pequeiia, pero diferente de cero. Es entonces cuando surge la propuesta de
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esta nueva particula elemental, masiva, similar al neutrino pero con el espin
contrario (los neutrinos tienen un espin que gira en contra de las manecillas
del reloj, mientras que el neutrino estéril tiene un espin que gira igual que
las manecillas del reloj). Ademds, es llamado “estéril” debido a que esta
particula hipotética unicamente responde a la fuerza gravitatoria, pero no a
la fuerza débil como lo hace el neutrino comun. [6] [7]

1.2.2. La materia oscura en la formacion estructural del uni-
verso

La distribucion de galaxias, cdmulos de galaxias y demds materia en el universo
forma una estructura. Existen dos posibles mecanismos de formacion, los cuales
son las aproximaciones top to down y bottom to up, usadas para explicar la for-
macion del universo y sus grandes estructuras.

En la aproximacién top-down se forman estructuras de gran escala primero, frag-
mentdndose a estructuras de menor escala. HDM es efectiva bajo este método
de formacion. Debido a las velocidades relativistas asociadas, HDM “limpia” las
pequeias fluctuaciones de la densidad de materia en escalas pequeiias, es decir
suaviza la formacion estructural.

Por otro lado, en la aproximacién bottom-top, la estructura inicia como diminutas
masas producidas en las zonas de fluctuacion y en las zonas de alta gravedad. De-
bido a la gran masa y a las velocidades “lentas” (no relativistas), CDM tiende a
agruparse a pequefia escala. A diferencia de HDM, CDM no suaviza las pequeias
fluctuaciones en la densidad debido a su velocidad lenta, lo cual a su vez, provee
la “semilla” generadora para los cimulos de masa. Entonces, los pequefios cimu-
los de masa se forman debido a CDM vy a las fluctuaciones a pequefia escala de la
densidad, que posteriormente crecerd y formara pequefias galaxias. Estas galaxias
pequeias crecerdn para formar galaxias mas grandes y después cimulos de gala-
xias y, eventualmente, estructuras de gran tamafio.

Los estudios de galaxias en el universo muestran que éstas estan distribuidas a lo
largo de todo el universo formando estructuras de gran tamafio, las cuales contie-
nen galaxias, filamentos y huecos. Diversas simulaciones de N-cuerpos muestran
que un universo puramente dominado por HDM produciria dnicamente filamen-
tos y huecos, donde los cimulos de galaxias son las intersecciones de dichos fi-
lamentos, pero no reproduce las formaciones observadas actualmente. Asimismo,
la HDM predice formacion galdctica més lenta, por lo que las galaxias serian més
jovenes que lo estimado a partir de las observaciones actuales. En cambio, un uni-
verso dominado puramente por CDM reproduce de mucho mejor forma los datos
observacionales. Un problema con considerar la CDM es que predice la existen-
cia de una cantidad mucho mayor de galaxias satélites que las observadas, pero
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este déficit puede ser explicado de varias maneras; una forma de explicarlo es el
considerar que ain hay muchas que no se descubren ya que atn no se tienen los
recursos experimentales necesarios para su observacion. Por ésto, el modelo cos-
mologico mas aceptado, ACDM, estd basado en la consideracion de que la DM es
fria. [2] [4]

1.3. Evidencia de la existencia de materia oscura

La discrepancia entre la masa luminosa y la gravitacional da indicios de la pre-
sencia de una gran cantidad de materia no-visible en el universo.

Para medir la masa gravitacional de una galaxia, o de un cumulo de galaxias, se
estudia su dindmica y se estima la masa gravitacional requerida para mantener el
sistema en equilibrio.

Para una galaxia, el movimiento de las estrellas es el que generalmente es medido.
Las estrellas en la galaxia se mueven alrededor del centro de la misma [4].

Se han observado evidencias de DM en distintas escalas: galdctica, de caimulos y
cosmoldgica. Aunque existen diversos fendmenos para cada una de ellas, a conti-
nuacion se muestran la mds representativa para cada escala.

1.3.1. Escala galactica

= Curvas de rotacion en galaxias espirales

La evidencia mds convincente y directa de la existencia de materia oscura
para escalas galdcticas radica en la observacion de las curvas de rotacion de
las galaxias, la cual es la grafica de la velocidad circular de las estrellas y
gas como funcién de su distancia con el centro galactico [1] [8].

La curva de rotacion de una galaxia es la rapidez orbital de las estrellas con-
tenidas en dicha galaxia como funcién de su distancia radial con respecto al
centro galactico. Las galaxias espirales tienen un aglomerado en su centro (o
ntcleo central) donde casi toda la masa baridnica (visible) estid concentrada,
y los brazos estan sobre un disco. Consideremos una estrella contenida en
una galaxia, la cual estd a una distancia r del centro galdctico y se mueve a
una velocidad circular v(r), entonces se tiene que la fuerza gravitacional se
balancea con la fuerza centrifuga:

mv(r)2 GmM_,
L) — (1.1)

r r

donde M_, es la masa contenida dentro del radio r. Si la estrella estd dentro
del nucleo central, entonces M, = %ﬂr3 p, donde p es la densidad promedio

5
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del nicleo central. Entonces, en el nticleo central y dada la ecuacion 1.1 se
tiene que:

v(r) ~r. (1.2)

Pero para una estrella que se encuentra fuera del nicleo central, la masa M,
puede ser tomada como constante y entonces de la ecuacion 1.1 se obtiene
que:

v(r) ~ —. (1.3)

\/;

Entonces, la variacion de v(r) con respecto a r para una galaxia espiral
muestra un incremento inicial (cuando r < al radio del niicleo central) y
después sufrird una disminucion (disminucion Kepleriana) que va de la for-
ma 1/+/r. Pero las medidas observacionales de las curvas de rotacién para
distintas galaxias espirales muestran que v(r) se comporta de manera cons-
tante para r’s muy grandes. En la Figura 1.1 se muestra dicha discrepancia
observada para la galaxia enana espiral M33. Entonces de la ecuacién 1.1
se tiene que M, ~ r, sugiriendo la presencia de una gran cantidad de masa
no-visible en la galaxia. Esta masa no-visible o materia oscura se cree que
forma un halo el cual contiene a toda la galaxia.

Escala de camulos

= Lentes gravitacionales

La curvatura que sufre la luz al pasar cerca de una masa gravitante crea el
efecto de aumento por lente gravitacional. Este efecto es una consecuencia
directa de la teoria de la relatividad general donde se indica que la grave-
dad dicta la geometria del espacio. La luz sigue la curvatura del espacio que
se genera en las vecindades cercanas a un cuerpo gravitante, dando pauta
a un efecto de aumento como el generado por una lupa. Un observador a
las lejanias de dicho cuerpo gravitante observard distorsiones o mdltiples
imagenes de un objeto que puede estar ubicado detras del cuerpo gravitante
a una distancia considerable. Dicha masa que produce la lente gravitacional,
actiia como una lupa o lente para la luz que proviene de su parte posterior y
se dirige hacia el observador, de ahi el nombre.

Es posible estimar la masa asociada a un ciimulo a partir de observaciones.
Con ésto se puede estimar su deformacion asociada del espacio-tiempo que
producird la lente gravitacional. Existen casos donde la lente observada de
un cumulo galdctico indica la presencia de mayor cantidad de masa que la

6
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Figura 1.1: Curva de rotacioén observada para la galaxia espiral enana M33 muestra la discrepancia
entre el comportamiento esperado de las velocidades, comparado con el observado. [9]

observada, o en casos extremos se han registrado lentes en regiones sin nin-
guna masa luminosa asociada que pudiera producirla. En el primer caso se
asocia un halo de DM que envuelve al cimulo, mientras que al segundo ca-
so se asocia un halo puramente de DM. [4]

1.3.2. Escala cosmolégica

» Fondo Cdsmico de Microondas

Los fotones provenientes de la radiacion césmica de fondo se generaron en
la época en la cual éstos se desacoplaron de otros elementos presentes en el
universo. Estos fotones han viajado desde el tiempo de su desacople hasta
nuestra posicion actual generando un campo altamente isotrépico. El des-
acople se produce bajo la temperatura T~3000 K, pero dado que el periodo
de desacople fue relativamente largo, no todos los fotones se desacoplaron
simultdineamente, lo cual produjo una variacién de la temperatura, es decir
una anisotropia en la temperatura.

Como podemos estudiar esta anisotropia de la radiacién césmica de fondo
a partir de una proyeccion esférica, podemos realizar dicho estudio usando

7
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armonicos esféricos. Pero notamos que la informacion de esta anisotropia
de temperatura estd contenida en el espectro angular de potencias, que es
usado para constrefiir un conjunto de pardmetros independientes preselec-
cionados de algiin modelo cosmoldgico.

Ademads, las fluctuaciones de densidad en el universo producen zonas de
inestabilidad gravitacional donde se acumula materia para después comen-
zar un proceso de oscilacidon. Dicho proceso inicia con la pequefia acumula-
cion de materia (fria) la cual fue atrapada por la inestabilidad gravitacional,
que a su vez comienza a atraer mas materia, formando un cimulo mas gran-
de que se comienza a calentar. Conforme el cimulo crece, comienza una
desigualdad entre la presion gravitacional del cimulo y la presion de radia-
cién. Cuando el equilibrio entre las presiones se rompe, el cimulo comience
a perder masa en forma de energia, haciéndolo mas pequefio y frio nueva-
mente, para comenzar el proceso ciclicamente. De esta forma se producen
oscilaciones longitudinales (acusticas) en el fluido primordial de protones.
Estas son grabadas en las anisotropias de radiacién de fondo. Al dngulo
generado entre el observador y el horizonte de la dltima dispersion lo nom-
bramos 6;. Tanto 6; como la posicién de los picos acusticos de resonancia
dependen directamente de la cantidad de materia en el universo.

Cuando se realizan anélisis para constrefiir pardimetros cosmologicos, las
variables que se manejan son cuatro principalmente: la posicion de los pi-
cos acusticos, el dngulo 6, la densidad total de materia y energia en el
universo (£2g), y la densidad relativa de energia oscura (25). En la Figura
1.2 se pueden observar los datos registrados por el Satélite Planck (rojo)
que indican la posicion y amplitud (65) de los picos de oscilacion, fijando
indirectamente las variables Qg y Q.

Con las mediciones realizadas por el Satélite Planck, se obtienen las medi-
ciones indirectas de los pardmetros cosmolégicos. Estos se muestran en la
Tabla 1.1.

Qy \ Qy \ Qp \ Qpm
0.3156£0.0091 ‘ 0.04916 +0.00016 ‘ 0.6844 +0.0091 ‘ 0.2655+0.0091

Tabla 1.1: Valores de la densidad total de materia y energia en el universo (£2,,), densidad relativa
de energia oscura (2,), densidad relativa de bariones () y densidad relativa de DM (Qpy =
-Qm - Qh)- [10]
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Figura 1.2: Espectro angular de potencias obtenido a partir de los datos del satélite Planck (rojo)
[10]. Fijando la posicién y amplitud de los picos, es posible constreiiir el resto de los pardmetros
cosmoldgicos involucrados.

1.4. Caracteristicas y candidatos a materia oscura

1.4.1. Caracteristicas y propiedades

Como se menciond anteriormente, existen diversas caracteristicas que debe de
tener una particula para poder ser considerada candidato a DM. Las propiedades
mas representativas son:

= La DM debe ser oscura, es decir que generalmente no tiene, o son muy
débiles, las interacciones con fotones. De no ser asi, ésta contribuiria en
otros procesos como la creacion de lineas de absorcion o emision de fotones,
cosa de lo cual no ha habido registro alguno todavia.

» La interaccién entre particulas de DM debe ser minima. Esto se asocia a
que en el caso contrario, si dos particulas de DM interaccionaran dentro de
un halo de DM, una saldria del halo con mayor energia, mientras que la se-
gunda se adentraria en el halo con una energia menor, pero si esto ocurriera
continuamente el halo tendria una taza de evaporacion grande provocando
que éste reduciera su tamaifio en un periodo relativamente corto de tiempo.
Existe evidencia que apoya la idea de que las particulas de DM tengan auto-
interacciones minimas o nulas, como es el camulo Bala el cual es producto
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de la colision de dos ciimulos de materia barionica con sus respectivos ha-
los de DM que muestra la redistribucion de la materia baridnica debido a la
colision, mientras que los halos de DM contintian su trayectoria transparen-
tes entre si, lo cual indica que sus particulas no interactian entre ellas o su
interaccion es minima.

Las interacciones entre DM y materia baridnica también debe ser minima.
Fenémenos como la formacién de galaxias son evidencia indirecta de ésto.
Supongamos que la materia bariénica interactia con la DM, entonces en
una region de sobredensidad el conjunto colapsaria formando una galaxia,
emitiendo fotones provenientes de todo el fluido de particulas baridnicas y
de DM. Siguiendo este proceso, entonces se formaria un disco de DM, lo
cual contradice las observaciones realizadas que indican que los halos de
DM son mucho mas extendidos y difusos. Ademads, si interactuaran entre s,
el fluido de materia bariénica y DM antes de la recombinacién del universo
temprano deberia ser mas pesado, y €sto se veria reflejado en las oscilacio-
nes acusticas, por lo que el espectro angular del CMB se veria modificado,
cosa que no sucede.

La DM no puede estar formada por particulas del SM dado que la mayoria
de los leptones y bariones son particulas cargadas. El tinico posible candida-
to es el neutrino, pero no puede ser DM dado el limite Gunn-Tremaine [11],
el cual marca una cota inferior a la masa de una particula de DM debido al
desacoplamiento cuando es relativista, y dicha masa es mpy = 50 eV y jun-
to con las observaciones actuales mostrando que la densidad de neutrinos
provenientes del Big-Bang es Qyh? ~ 0.1 (my/10 eV), serfa necesario un
neutrino con una masa my 2 300, que a su vez contradice las observaciones
actuales de que la masa del neutrino es casi cero. Por lo tanto, el neutrino
tampoco puede ser candidato a DM. [2]

1.4.2. WIMPs

El candidato més atractivo y comunmente utilizado es la Particula Masiva de In-
teraccion Débil (WIMP), el cual tiene masas en el rango de m ~ 10 GeV-TeV. Se
considera que estos candidatos interaccionan con los bosones Z y W, pero no con
gluones ni fotones. Los WIMPs son los candidatos de DM més estudiados debido
que se les encuentra en gran cantidad de teorias de fisica de particulas.

10
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1.4.3. Enfriamiento del WIMP en el universo temprano y el
WIMP miracle

Para estimar la abundancia de WIMPs en el escenario de produccion térmica,
consideremos que en el universo temprano, es decir a temperaturas 7 > My, los
WIMPs estaban en equilibrio térmico y casi tan abundantes como las particu-
las ligeras (fotones, leptones, quarks,...). Su equilibrio en abundancia se debia a
la rdpida recombinacion entre pares X y pares particula-antiparticula del SM.
Cuando la temperatura cay6 por debajo de la masa del WIMP, T' < M,,, por lo
que la cantidad de WIMPs comenz6 a seguir la distribucion de Boltzmann ca-
yendo exponencialmente de la forma e~ "% /T La abundancia de éstos comenzé a
sufrir una disminucién tendiendo a cero, pero ademas del enfriamiento, el univer-
so también se expandia por lo que la probabilidad de encontrar otra particula para
aniquilarse fue cada vez menor. Eventualmente, el universo se volvié tan grande
y las particulas de DM se distribuyeron a lo largo del mismo al punto de ya no
poderse encontrar entre si para su aniquilacion. Entonces las particulas de DM se
“enfriaron”, por lo que la cantidad de estas particulas se acercara asintéticamente
a una constante: su densidad térmica reliquia. [6]

Si un WIMP estd en equilibrio térmico con las particulas del SM en el universo
temprano antes de la recombinacion, resolviendo la ecuacion de Boltzmann para
su densidad reliquia, se obtiene la relacion:

3x1072 cm3 57!
<Gannv>
donde Qy es la densidad de DM en el universo, / es la constante de Hubble redu-

cida en unidades de 100 km sec™! Mpc™!, (Gannv) es la seccién eficaz de aniqui-
lacién, y con lo anterior el valor 3 x 10~27 cm?

Qh? ~ (1.4)

cm?’ s~! es el valor minimo para la vida
media de las particulas de gran masa con interaccion débil dada por el principio
de incertidumbre. En la Figura 1.3 se muestra el comportamiento del nimero de
particulas de DM n, con respecto a la temperatura 7 y a la edad del universo.
Ahi se muestra como la cantidad de particulas de DM n, disminuye conforme la
temperatura 7' disminuye (debido a la expansion del universo), hasta que llega a
una temperatura de quiebre en la cual n, se vuelve casi constante. Esta cantidad
de particulas restante es la llamada densidad reliquia de DM Q.

Utilizando los valores de la densidad reliquia observados Q%h2 =0.1198 [5] [10],
y sustituyéndolos en la ecuacién (1.4), obtenemos que el valor de la seccién eficaz
de aniquilacion es:

3x 1072 cm3 s7!
0.1198

lo cual sugiere que al menos gran parte de la DM estda conformada por particulas

(Gannv) ~ =25%x10"% cm’ 57! (1.5)

11
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Figura 1.3: Dependencia de la cantidad de particulas de DM (WIMPs) n,, (eje izquerdo), con res-
pecto a la temperatura T en unidades de GeV (eje inferior). (eje derecho). Este modelo es para
un WIMP con masa M, = 100 GeV. La linea sélida negra corresponde al valor tedrico actual de
la seccién eficaz de aniquilacion. Por otro lado, la linea punteada corresponde al comportamiento
que hubiera seguido n, en caso de no haber expansién del universo. Las bandas de colores co-
rresponden al comportamiento de la densidad reliquia dependiendo de la seccién eficaz utilizada:
entre mayor es la seccion eficaz, menor es la densidad reliquia.

de interaccion débil o por WIMPs. El considerar particulas masivas indica que es
CDM. [4]

Un dato interesante de este modelo es el que la expansion del universo surgié en
el momento oportuno, justo antes de que la abundancia de WIMPs disminuyera
hasta la aniquilacion total, ya que de no haberse expandido el universo y teniendo
en cuenta que la seccidén eficaz promedio térmica de aniquilacién de los WIMPs
no cambia, entonces éstos se hubieran aniquilado hasta la extincién, es decir que
los WIMPs tienen las caracteristicas adecuadas para que su enfriamiento suceda.
A este suceso “milagroso” se le nombra WIMP miracle.

Ademads notamos como la densidad reliquia resultante de la expansién del univer-
so, es inversamente dependiente de la seccion eficaz promedio térmica de aniqui-
lacién: entre mayor sea la probabilidad de que las particulas de DM se encuentren
y se aniquilen, menor serd la cantidad de particulas restantes. [2]

Estos resultados son para candidatos WIMP, los cuales estdn basados en SUSY y
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dimensiones universales extra. Para modelos basados en otras hipdtesis, lo ante-
rior no necesariamente se cumple.
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METODOS DE DETECCION

Como se mencioné en el Capitulo 1, existe evidencia que la materia forma el
26 % del contenido energético del universo, y de dicho porcentaje el 24.7 % co-
rresponde a DM. Sabemos, por dichas evidencias, que las particulas componentes
de esta densidad no-luminosa deben de ser neutrales, muy masivas y con veloci-
dades relativistas. Pero a pesar de lo anterior, no se ha podido detectar ninguna de
estas particulas, por lo que se han ideado diferentes métodos de buiisqueda: direc-
tos, indirectos o produccion de estas particulas en aceleradores. En la Figura 2.1
se muestra esquemadticamente los procesos fenomenoldgicos en los cuales estan
basados los tres distintos métodos de deteccion.

A continuacion se explica brevemente en qué consiste cada método de deteccion,
aunque en particular, por la naturaleza de esta tesis, el método de deteccién indi-
recta serd mas ampliamente discutido.

2.1. Deteccion directa

La evidencia de la existencia de DM discutida en el Capitulo 1 es principalmente
por efectos gravitacionales y colisiones. Bajo esta tltima hipdtesis, si una particu-
la de DM llegara hasta un detector de la Tierra donde se encontrara localizado un
nucleo bien conocido, ambas colisionarian produciendo una dispersién que no pa-
receria tener explicacion directa. Es por €sto que este tipo de experimentos se debe
de realizar en locaciones subterrdneas donde el ruido de particulas provenientes
del universo sea despreciable. Entonces si se piensa al WIMP como la particula
de DM (partiendo de sus propiedades y caracteristicas), se busca los efectos que
pudieran producir en los nucleos de distintos experimentos. Si la respuesta de di-
cha interraccion pudiese ser registrada, ésto daria lugar a la deteccion de DM a



16 CAPITULO 2. METODOS DE DETECCION
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Figura 2.1: En el diagrama se muestran los tres procesos en los cuales se basan los distintos méto-
dos de deteccién. Directa: basada en la interracién de una particula del SM con una particula de
DM, produciendo asi particulas secundarias de ambos géneros. Indirecta: se basa en la produccién
de particulas del SM a partir de la interaccioén de particulas de DM. Colisionadores: Al contrario
de la manera indirecta, estd basado en la produccién de particulas de DM a partir de la interaccién
de particulas del SM.

través de su impacto directo con el detector. A este proceso se le llama deteccion
directa de DM. Un experimento que usa este tipo de busqueda es el detector PICO,
localizado en Ontario, Canada. [4]

2.2. Produccion en colisionadores de particulas

Un colisionador de particulas parte de la idea de acelerar dos particulas del SM a lo
largo de grandes circuitos a muy altas velocidades hasta hacerlas colisionar entre
ellas. Al momento del impacto, por sus velocidades y masas, éstas se desintegran
formando particulas secundarias, las cuales a su vez decaen y asi sucesivamen-
te, creando una cascada de particulas. Los circuitos por los que se mueven las
particulas estan rodeados por sensores, por lo que al momento del impacto éstos
recolectan toda la informacién de la cascada producida para confirmar que todos
los valores fisicos sean conservados: masas, energias, momentos, etc. En caso de
que haya algun déficit en alguna medicion y no haya explicacién directa alguna, es
posible suponer que a partir del impacto las dos particulas del SM crearon particu-
las de DM. A este tipo de busqueda se le conoce como biisqueda por produccion
de DM en colisionadores de particulas.

Un ejemplo de un experimento de este tipo, es el Gran Colisionador de Hadrones
(LHC por sus siglas en inglés), que es un colisionador proton-protén con energias
de TeV, y que comenz6 a tomar datos en el CERN en 2009. Unos de sus propdsitos
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es entender la naturaleza de la violacion de la simetria electrodébil y la busqueda
de fisica mds alld del SM.

La supersimetria (SUSY) es, por muchas razones, el candidato mas promisorio
para la fisica mas alla del SM. La eleccion de diversos modelos supersimétricos
ha dado pauta a estudios de diversas areas y a probar el desempeno del LHC para
el descubrimiento de nueva fisica en escalas de TeV.

Los resultados de los colisionadores, como el LHC, pueden predecir observables
de interés cosmoldgico y abrir el camino a un andlisis combinado. En particu-
lar, estas estrategias pueden ser extendidas a cualquier modelo de nueva fisica en
escalas de TeV, mientras aun se contenga un agente de DM en estas energias. [1]

2.3. Deteccion indirecta

Ahora consideremos el caso de que existan dos particulas de DM, en particu-
lar WIMPs, los cuales tienen asociada su respectiva antiparticula. Consideremos
la hipétesis de que una particula y su antiparticula se encontraran y aniquilaran
creando una cascada de particulas del SM, las cuales a su vez continuarian produ-
ciendo mas particulas hasta crear fotones. Experimentos localizados en la Tierra,
asi como satélites podrian detectar este exceso de fotones que, en principio, no
tendrian explicaciéon mediante los fendmenos conocidos, entonces asociandolo a
aniquilacién de DM.

Otra hipétesis supone el hecho de que una particula de DM sea capaz de decaer
generando particulas secundarias mediante fuerzas electrodébiles (ya que no hay
evidencia de que la DM interaccione mediante fuerza electromagnética o fuerte),
generando asi una cascada sin la necesidad de su antiparticula. Andlogamente pro-
duciria fotones los cuales podrian ser medidos por experimentos.

Los fotones generados son llamados rayos gamma o rayos y debido a su energia.
Son particularmente interesantes dado que viajan en lineas rectas y practicamen-
te sin absorcion en el universo local. Debido a recientes desarrollos en técnicas
de deteccion, junto con el gran éxito de las nuevas generaciones de detectores de
rayos gamma, hacen a las nuevas fuentes observables que producen este tipo de
fotones grandes prospectos para estas busquedas.

2.3.1. Aniquilacion de DM

La idea de detectar senales de rayos gamma creados en la aniquilacién de WIMPs
surgié muchos afios atrds. Esto es especialmente importante para la nueva genera-
cién de detectores de rayos gamma actualmente funcionando o que estdn siendo
planeados.

El flujo debido a la aniquilacién proveniente de una direccion especifica Q estd da-
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do por la expresion factorizada en dos componentes: la componente de fisica de
particulas y la componente astrofisica. La primera expresa las caracteristicas del
espectro de energia, mientras que la segunda es la componente que introduce las
caracteristicas de la morfologia del blanco de estudio y del detector (fuente pun-
tual, difusa o extendida). La expresion antes explicada es:

d¢ (ov) dNy

dQdE 8m?, dE
W—/ g i
FiSICA DE PARTICULAS ASTROFISICA

- 2
x ﬂ L dsp(7lLQ)) @.1)

S

donde definimos la funcion:

J(AQ) = /

- 2
| d© /1 PICLIGURS) (2.2)

donde p(7[1,Q]) es el perfil de densidad de DM a lo largo de la linea de visién
(1.d.v.), my la masa de la particula de DM, (ov) es el previamente explicado pro-
medio térmico de la seccion eficaz de aniquilacién y el factor J es el llamado
factor astrofisico.

El factor de fisica de particulas dNy/dE que es el nimero de fotones producidos
a partir de una masa inicial (energia), puede ser calculado para un candidato da-
do de DM. Para ésto han surgido diversos generadores “Monte Carlo” (MC) los
cuales estiman numéricamente el nimero de fotones con distribucién continua de
energia creados por mesones (principalmente piones neutros, 7°) resultantes de
la aniquilacién de las particulas de DM. Uno de los principales generadores MC
de este estilo es PYTHIA, el cual simula las particulas generadas por aniquilacion
de DM. Como atin no se conocen todas las propiedades de la DM, no es posible
simularlas para ver sus efectos, es por ésto que PYTHIA simula la aniquilacién
de particulas masivas con interaccion débil (generalmente es el par e~ e™) similar
al comportamiento esperado de la DM, ésto para distintas masas asociadas a las
particulas simuladas. De manera simultdnea, se estudian distintos casos en donde
se establece un par de particulas preferente que se generard bajo la aniquilacion,
como son bb, T 17, etc. Estos pares de particulas preferentes, llamados canales,
se consideran a partir de sus propiedades bajo la idea de que todas las carac-
teristicas fisicas hipotéticas de la DM deben de conservarse, es decir no deben ser
cargadas, deben ser masivas, etc.

En la Figura 2.2 se muestra el espectro correspondiente a diferentes canales de
aniquilacion calculados con PYTHIA. Actualmente existen tablas con valores aso-
ciados a la produccién de fotones mediante aniquilaciéon de DM para candidatos
de diferentes masas, estimadas a partir del promedio de miles de simulaciones
realizadas con Pythia, y las cuales son muy aceptadas como base fundamental en
la consideracion del espectro por aniquilacion de DM. [13]
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Figura 2.2: Multiplicidad de fotones por aniquilacién para varios estados finales. Las curvas
café oscuro y verde represental el espectro esperado a los canales de aniquilacién a los quarks
bb y tf respectivamente; la café claro y morada corresponden a los leptones utu~y 777~ res-
pectivamente; y finalmente la azul estd asociada a los bosones W+W ™. Todos los espectros estdn
asociados a una particula de m, = 60 TeV. [14]
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= Aniquilacion a 2y

Una caracteristica particular de la deteccion indirecta de DM por medio de
la aniquilacion a rayos gamma es que el espectro analizado puede dar el
valor de la masa del WIMP. Dado que las particulas de DM no se mueven a
velocidades relativistas, y ademas por conservacion de energia y de momen-
to, se obtienen dos fotones resultantes con energia Ey = my;,, donde hay
una disipacion de energia debido a otros fendmenos como el efecto Doppler.
Si una de estas sefiales fuera observada por un detector con una resolucion
mejor que el 10 %, éste seria una prueba contundente de la existencia de
DM, considerando que se conoce el comportamiento y propiedades del fon-
do asociado a la fuente.

2.3.2. Decaimiento de DM

Por otro lado, otra forma de produccién de rayos gamma a partir de particulas de
DM es mediante el decaimiento de estas dltimas. Al igual que el caso del protén,
no se sabe si la DM es absolutamente estable, o simplemente su tiempo de vida
media es mucho més grande que la edad del universo. Existen modelos que parten
del SM en los cuales se garantiza la estabilidad absoluta del candidato de DM
mediante la imposicion de alguna simetria que impide el decaimiento de éste. El
caso mas representativo es la paridad R en teorias supersimétricas.

También, existen modelos en los cuales se cumple una pequena violacion a la pa-
ridad R, por lo que 1a DM tiene la posibilidad de decaer. Algunos candidatos que
decaen son los neutralinos, gravitinos y neutrinos estériles, entre otros.

Similar a lo presentado para aniquilacion, para el decaimiento de DM es posi-
ble suponer su espectro de energia bajo las simulaciones de PYTHIA. De manera
andloga, existen tablas que contienen esta informacion para candidatos de distin-
tas masas y que son ampliamente aceptadas en el area. [13]

Andlogo a la ecuacion 2.1, el flujo de rayos gamma para el caso de decaimiento
de DM se puede escribir de la siguiente manera:

d¢ 2 dN, 1

@_ =4 ds py (1 23

dE my dE 877, X/Ld,v, sPx(D) (23)
N , —_

FisiCA DE PARTICULAS ASTROFISICA

donde 7y es la vida media del candidato y la integral inicamente depende li-
nealmente del perfil de densidad, a diferencia del caso de aniquilacién en donde
depende del cuadrado del perfil de densidad.

Esta diferencia en p en las ecuaciones 2.1 y 2.3 da pauta a distintas estrategias de
deteccion considerando aniquilacidén o decaimiento de DM.
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Se debe de tener en cuenta que los métodos de deteccion dependen directamente
de la resolucién angular del detector, lo cual a su vez indica qué objeto es mas via-
ble para analizar bajo dichas condiciones. Por otro lado la resolucién en energia,
asi como el rango de operacion energético, imponen restricciones en el candidato
de DM. [15]

2.4. Subestructura

Como se menciono6 en el Capitulo 1, la formacion de subestructuras es una pre-
diccién del modelo de CDM. Estas son de gran importancia ya que la presencia
de cualquier subestructura afecta directamente al flujo de fotones por aniquilacion
de DM incrementdndola. Las funciones que describen la cantidad de subhalos de
una masa especifica que estan contenidos dentro del halo de DM pueden ser apro-
ximadas por M~%, donde o varia entre 1.9 y 2.0, la cual se debe normalizar para
que aquellos subhalos que sean mayores a 10*6MANFITR,6N y contengan del 5 % al
15 % de la masa total sirvan como referencia para comparar los subhalos mas pe-
queios; por otro lado, la distribucién espacial de los subhalos no esta relacionada
con el la normalizacién en la masa de los halos.

Las subestructuras tienen dos importantes consecuencias. La primera es el flujo
por aniquilacion en el fondo astrofisico, lo cual corresponde al flujo proveniente
de satélites de la Via Lactea o de estructuras externas que es incrementado debido
a la distribucion de las subestructuras de DM. La segunda consecuencia corres-
ponde a las subestructuras que tengan alta luminosidad, brindando la oportunidad
de considerar a cada una de éstas como una fuente individual, las cuales son bue-
nas fuentes para el estudio de aniquilacion de DM.

El “factor de incremento”’para subestructuras consiste de dos partes: una es la dis-
tribucidn espacial de las subestructuras, y otra es expresar el promedio térmico de
la seccion eficaz de aniquilacién (ov) bajo su dependencia con v, ya que la disper-
sion de velocidades de la DM dentro de los subhalos es menor que la dispersion
de velocidades en el halo anfitrion.

Es importante notar que para esta aproximacion se considera un promedio sobre
el volumen donde particulas secundarias sufren difusion, por lo cual existe una
dependencia en la energia. Cuando se consideran observaciones de rayos gam-
ma, este incremento se calcula tnicamente a lo largo de la linea de vision y si se
considera que las subestructuras son lo suficientemente densas y juntas, entonces
la sefial intensificada por ellas serd mayor al fondo astrofisico, por lo que seran
emisiones detectables por telescopios de rayos gamma.

Los métodos para detectar subestructuras individuales son complicados ya que los
procesos involucrados en la intensificacion del flujo de rayos gamma debido a la
subestructura también intensifican la senal del difuso, considerado como el fondo
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22 CAPITULO 2. METODOS DE DETECCION

astrofisico; por €sto la relevancia de las diferentes sefiales que contribuyen al flujo
total de rayos gamma. En la Figura 2.3 se muestra un ejemplo explicito de la im-
portancia de distinguir entre las diferentes fuentes que contribuyen a la sefial total
proveniente de una fuente estudiada. [15]

-1.37
Subhalos no resueltos Difuso de la Via Lactea
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Figura 2.3: Mapa del flujo de rayos gamma cosmolégicos (proporcionales a la sefial por aniquila-
cién), en un cono de 50 grados alrededor del Centro Gal4ctico visto desde la posicion del Sol. En el
panel superior izquierdo se muestra la contribucién suave debida a subhalos no resueltos (descri-
tos). En el panel superior derecho se muestra la contribucién suave proveniente del halo de la Via
Lactea. En el panel inferior izquierdo se muestra la contribucién de los halos correctamente iden-
tificados. Finalmente, en el panel inferior derecho se muestra la suma de las tres contribuciones
anteriores. [15]

2.5. Experimentos

Para observar los rayos gamma directamente, dichas observaciones deben de ser
realizadas en el espacio. En caso contrario, fotones con las energias que nos in-
teresan (GeV y TeV) no logran alcanzar el suelo terrestre debido a que su longitud
de interaccién es menor que el espesor atmosférico, es decir que la probabilidad
de que interaccionen con algtin nicleo de la atmdsfera al momento de atravesarla
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es muy alta. Es por ésto que los detectores de rayos gamma que se encuentran
localizados sobre la superficie terrestre se basan en la deteccion indirecta.

2.5.1. Experimentos terrestres

Cuando los fotones provenientes del universo interactian con la atmdsfera terres-
tre se produce una cascada electromagnética, similar a una lluvia de particulas
secundarias, permitiendo a los telescopios terrestres observar de forma indirecta
los rayos gamma a través de sus particulas secundarias producidas y la radiacion
Cherenkov! que éstas producen al pasar por la atmésfera terrestre (aire) o algin
otro medio. [12]

Uno de los principales problemas de la deteccion de rayos gamma por este méto-
do, es que los rayos cosmicos también sufren este mismo fendmeno, por lo que
es esencial discernir entre la sefial producida por las particulas de un rayo gam-
ma y la sefial producida por las particulas de un rayo césmico. Hay que tener en
cuenta que los rayos césmicos provienen de una distribucion isotrépica, es decir,
provienen de todas partes del universo, mientras que los rayos gamma, al no ser
deflectados por los campos electromagnéticos existentes en el universo, su direc-
cioén indica la fuente en la cual se originaron. Para realizar la dinstincion entre
rayos gamma y rayos cosmicos, se comparan los datos obtenidos experimental-
mente con simulaciones, las cuales incluyen distintas variables como el campo
magnético terrestre o el perfil de densidad de la atmdsfera. Existen simuladores
de acceso libre para estos casos, como es CORSIKA. [1]

Existen diversos métodos de deteccion de particulas asociadas a cascadas elec-
tromagnéticas, como lo son los telescopios atmdsféricos o los observatorios de
Cherenkov en agua. Los primeros, llamados IACTs (Imaging Air Cherenkov Te-
lescope por sus siglas en inglés), son conjuntos de telescopios parabdlicos que
detectan y caracterizan la luz Cherenkov producida por particulas secundarias que
irradiaron al viajar a través de la atmodsfera. Los IACTs son observatorios con alta
sensibilidad debido a que necesariamente apuntan a la region donde se produjo el
destello, mientras que el resto del cielo visible es ignorado completamente en ese
lapso de observacion. Por otro lado, estdn los detectores de Cherenkov en agua
los cuales, como su nombre lo indica, recolectan y caracterizan la luz Cherenkov
radiada por particulas que viajan a través de agua. La ventaja de este tipo de ob-

'La radiacién Cherenkov es radiacién electromagnética producida cuando una particula carga-
da (como, por ejemplo, un electrén) que viaja a velocidades relativistas pasa a través de un medio
con una velocidad mayor que la velocidad de la luz en dicho medio. Cuando ésto pasa, la particula
emite radiacién en forma de “onda de choque”, conocida como radiacién Cherenkov. Un ejem-
plo observable de este fendmeno es el caracteristico resplandecer azul de los reactores nucleares,
que se debe a la radiacién Cherenkov, nombrada en honor al cientifico ruso Pavel Alekseyevich
Cherenkov.
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24 CAPITULO 2. METODOS DE DETECCION

servatorio con respecto a los IACTs es que éstos tienen un campo de vision mas
amplio y pueden observar todo el cielo visible de forma continua; pero en cambio,
la sensibilidad” de dichos observatorios es menor en comparacién con los IACTSs,

2.6. Fuentes de materia oscura

Anteriormente se describieron los diversos candidatos a particulas de DM, asi co-
mo las diversas hipdtesis consideradas para su deteccion. Con estas hipétesis es
posible identificar diversos objetos astrofisicos con alto contenido de DM 'y, por
consiguiente, buenos objetos de estudio y busqueda de estas particulas exoticas.
Entre las distintas poblaciones de estudio para la deteccion indirecta de DM re-
saltan las galaxias enanas esferoidales e irregulares. Estas galaxias en general se
caracterizan por tener poca cantidad de estrellas en comparacion con galaxias co-
mo la Via Lictea. Estas son buenos blancos para la bisqueda de DM de manera
indirecta, debido a que su razén de masa-luminosidad (M /L) es muy grande, es
decir, su masa total es mucho mayor que su masa baridnica asociada (masa visi-
ble). A pesar de que algunas de estas galaxias han sido detectadas en el 6ptico y
otras frecuencias, su busqueda y deteccion es dificil debido a su poca luminosidad.
Para este trabajo, las poblaciones de galaxias enanas a destacar son las galaxias
enanas esferoidales (dSph por sus siglas en inglés) y las galaxias enanas irregula-
res (dIrr por sus siglas en inglés). Las dSph son galaxias difusas. Son sistemas de
estrellas de mediana edad y viejas, ademds de que contienen casi nada de material
gaseoso ionizado del cual producir nuevas estrellas y rayos gamma. Las estrellas
contenidas en estos sistemas poseen muy poca masa, por lo que muchas de estas
dSph estan en proceso de disolucion conforme son separadas por el campo gravi-
tacional de la Via Lactea.

Por otro lado, las dlrr son llamadas asi por su apariencia desordenada y asimétrica.
El nacimiento estelar en estas galaxias ocurre de manera desorganizada ocupando
una fraccion relativamente larga del disco de la galaxia. A diferencia de las dSph,
las dIrr contienen gas y forman estrellas azules, ademés de que su dindmica y
evolucion difiere con respecto a las dSph. También son difusas y tienen bajo con-
tenido de metalicidad, aproximadamente 10 % del valor del Sol. Las dlrr tienden
a ser mas brillantes que las dSph, pero ésto es debido a su poblacion de estrellas
jovenes. Contienen grandes cantidades de gas, el cual se extiende a lo largo de
todo el disco estelar principal. [16].

Considerando la poca metalicidad de este tipo de galaxias y, por consiguiente, la
poca taza de formacion estelar, las galaxias enanas son un muy buenos objetos
de estudio para los detectores de altas energias (GeV-TeV) ya que es muy poco

%La sensibilidad de un detector es la cantidad minima de sefial necesaria para poder ser medida
con certeza estadistica razonable, es decir, ;cudnto es lo minimo que puedo medir?

24



CAPI{TULO 2.2.6. FUENTES DE MATERIA OSCURA 25

probable o nula la produccion de rayos gamma, por lo que a estos objetos se les
considera libres de fondo césmico (en estas energias). Es por ésto que las simi-
litudes entre ambas poblaciones solo puede declararse para observaciones a muy
altas energias.

En la Figura 2.4 se muestra una comparacion entre una dSph y una dIrr donde cla-
ramente se puede apreciar la diferencia en cuanto a la morfologia y luminosidad
de cada tipo.

= . ®

Figura 2.4: Las imdgenes corresponden a negativos de una dSph y una dIrr, donde las regiones mas
luminosas son las que aparecen mds oscuras. Del lado izquierdo se muestra una dSph y se aprecia
que su morfologia es esferoidal, concentrando la principal luminosidad al centro de la galaxia.
Del lado derecho se observa una dlrr y se puede apreciar su morfologia asimétrica, ademés de que
tiene una mayor luminosidad en comparacion a la dSph, pero no esta concentrada al centro de la
estructura. [16]
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DETECCION INDIRECTA DE RAYOS GAMMA
Y EXPERIMENTOS

En el Capitulo anterior se discutié brevemente la idea de los experimentos por
deteccion indirecta basados en la radiacién Cherenkov que las particulas secunda-
rias, provenientes de un rayo Y de alta energia, producian al pasar a través del aire
(atmésfera) o del agua. Pero para entender el funcionamiento de estos detectores,
primero hay que entender el origen de dichas particulas secundarias.

3.1. Rayos césmicos

En todo momento la Tierra estd siendo impactada por nucleos de alta energia co-
nocidos como rayos cosmicos. Durante mucho tiempo se tuvo la certeza de que
existia radiacion ionizante presente en la superficie de la Tierra, pero no se sabia
si su origen era terrestre o extraterrestre. Tiempo después, Victor Hess realizé es-
tudios de la radiacién en funcién de la altitud, demostrando que el origen de la
radiacion césmica era mas lejana que la atmdsfera terrestre. Este descubrimiento
le mereci6 el premio Nobel en 1936.

Actualmente sabemos que los rayos césmicos estan constituidos por nicleos atémi-
cos que van desde simples nticleos de hidrogeno (protones), hasta niicleos de hie-
rro o mds alla.

Cuando los rayos cosmicos entran a la atmosfera terrestre, éstos pierden energia
por medio de interacciones que sufren con los componentes del medio. A muy al-
tas energias, los rayos cOsmicos que interaccionan se descomponen en particulas
de menor energia, las cuales, a su vez producen més particulas de cada vez menor
energia. Al conjunto de particulas propagdndose hacia la Tierra creadas debidas al
proceso de multiplicacion se le llama cascada de particulas. En la imagen 3.1 se
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muestra un diagrama de la creacion de una cascada de particulas generada a partir
de un proton.

p = proton
LL = muon

T = pion

V = neutrino

et = eglectron
e" = positron
Y= photon

b \
\
y Y

Figura 3.1: Ejemplificacién del proceso de creacién de una cascada de particulas. Un protén (p),
como particula primaria, interacciona y decae en piones (7), los cuales a su vez decaen en muones
(1), neutrinos (V) y rayos gamma, para éstos después producir mas particulas como electrones y
positrones (e~ y e) mediante mecanismos de aniquilacion o creacién de particulas. [17]

Conforme este proceso continua, se forma un plano circular de particulas que viaja
casi a la velocidad de la luz. Mientras este frente de particulas avanza, el frente
circular crece de tamafio dada la dispersion de las particulas. Cuando éste alcanza
el suelo, tiene un grosor de aproximadamente 2 metros, y su radio depende de la
energia de la particula primaria, de las fluctuaciones sufridas durante el recorrido
por la atmdsfera y de la altitud a partir de la cual se realiza la observacién. A este
frente circular de particulas, se le llama Cascada Atmosférica Extensa (o EAS por
sus siglas en inglés), o simplemente cascada atmosférica
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3.1.1. Deteccion de rayos cosmicos

Para detectar un rayo césmico de forma indirecta, se mide la radiacion producida
por sus particulas secundarias. Cuando una particula cargada viaja a través de un
medio a una velocidad mayor a la de la luz (en dicho medio), la particula produce
luz conocida como Iuz Cherenkov, la cual es un andlogo al boom sé6nico produci-
do al romper la barrera del sonido, pero ésta en el espectro electromagnético. La
luz Cherenkov se emite principalmente en el rango ultravioleta en forma de cono
alrededor de la direccién principal trazada por la particula que se mueve. Una
particula cargada tipica producida en una cascada atmosférica produce en prome-
dio de 10 a 20 fotones Cherenkov (fotones que constituyen la luz Cherenkov) por
metro cuadrado conforme se mueve a través del medio. [18]

Una cascada atmosférica produce particulas cargadas las cuales, a su vez, produ-
cen luz Cherenkov. Entonces una cascada atmosférica puede ser detectada indi-
rectamente al analizar toda la luz producida por sus particulas secundarias usando
detectores sensibles en el rango ultravioleta.

Es posible detectar la luz Cherenkov producida por las particulas conforme atra-
viesan la atmdsfera (aire). A este tipo de detectores se les llama Telescopios Che-
renkov Atmostéricos (o IACT). Otro método de deteccién indirecta es analizando
las particulas secundarias producidas en la cascada cuando llegan al suelo. Para
€sto es necesario contar con otra sustancia que puedan cruzar produciendo efecto
Cherenkov al interactuar con él. La luz Cherenkov producida se colecta y analiza
brindando informacién de la particula primaria que gener6 la cascada. La confi-
guracion de estos detectores requiere garantizar que se puede colectar la mayor
cantidad de luz Cherenkov producido por las particulas, y €ésto se logra si se ma-
ximiza el nimero de particulas de la cascada que crucen el detector. Para ésto, es
necesario un detector con un drea efectiva muy grande, o realizar un arreglo de
detectores pequefios que en conjunto cubran un drea amplia. A este tipo de arre-
glos se les nombra arreglos extendidos. En particular, si la sustancia usada es agua
entonces a los detectores se les nombra detectores de Cherenkov en agua.

Ambos tipos de detectores tienen ventajas y desventajas, por lo que los dos méto-
dos se complementan mutuamente. Por ejemplo, imaginemos una cascada at-
mosférica proveniente de una particula de alrededor de cientos de GeV, muchas
de las particulas secundarias generadas son absorbidas mucho antes de alcanzar
el nivel del suelo, al contrario de su luz Cherenkov producida en la atmésfera, la
cual si logra llegar. Entonces los IACTs colectan dicha luz para identificar el rayo
cOsmico inicial y por su alta sensibilidad estos detectores son capaces de detectar
senales de baja energia (GeV), pero ésto a su vez genera una desventaja ya que es-
tos telescopios no pueden estar en funcionamiento durante el dia (debido a que la
luz Cherenkov se ve opacada por la luz solar), ni tampoco durante climas adversos
(cuando esta nublado, cuando llueve, con Luna llena, etc.). Otra caracteristica mas
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de los IACTs es que su campo de visidn es muy pequeiio, lo cual representa una
ventaja siendo altamente sensible a la direccion que esté observando, pero genera
una desventaja al no observar nada del cielo restante. En la Figura 3.2 se mues-
tra el arreglo de dos IACTs llamado MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray
Imaging Cherenkov Telescope), ubicado en La Palma, Espaia.

Figura 3.2: El arreglo de telescopios del sistema de telescopios MAGIC que consta de dos IACTs
de 17 metros de didmetro, localizado en el Observatorio Roque de los Muchachos en La Palma.
(19]

Por otro lado, los arreglos para cascadas atmosféricas, como son los detectores
de Cherenkov en agua, no poseen la misma sensibilidad a bajas energias que los
IACTs; éstos tienen un umbral mucho mayor lo cual indica que no son tan efi-
cientes en la deteccion de rayos cosmicos de bajas energias (GeV), pero si mas
eficaces para altas energias (TeV). Ademas, a diferencia de los IACTs, estos arre-
glos pueden tabajar continuamente sin importar el clima ni horario, ademas de
que tienen la ventaja de que pueden observar simultineamente todo el cielo dis-
ponible, lo cual representa una ventaja sobre los IACTs en el estudio de fuentes
extendidas. [20]

3.1.2. Identificacion de rayos gamma

Un reto importante que tienen los observatorios de rayos gamma, es la discrimi-
nacién entre rayos gamma y hadrones, ésto dado que el flujo de rayos césmicos
es 1000 veces mds grande que el flujo de rayos gamma. Para poder diferenciar e
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identificar la sefial de un rayo gamma, se analiza la estructura topoldgica de dicha
sefial, ya sea en el IACT o en el arreglo extendido. Esto brinda informacién de
tiempos de llegada, direccion de origen y carga, y con esta informacion se pueden
reconstruir las caracteristicas de la particula principal, que en el caso de cascadas
por rayos gamma corresponde a un foton de alta energia. Mas adelante se expli-
card con un poco mds de detalle el proceso de separacion gamma-hadrén para
cada tipo de observatorio.

3.2. Observatorios

3.2.1. Arreglos extendidos: Observatorio HAWC

Un arreglo extendido para la deteccion de cascadas atmosféricas consta de de-
tectores al nivel del suelo que contienen un medio por el cual las particulas de
una cascada atmosférica, generadas por una particula primaria y que llegan al de-
tector, lo atraviesan y producen luz Cherenkov. Esta luz se colecta y brinda la
informacion necesaria para detectar un rayo césmico. En particular, el Observato-
rio HAWC (Observatorio de Cherenkov en Agua a Gran Altura, por sus siglas en
inglés) es un arreglo constituido por 300 detectores de Cherenkov en agua de for-
ma cilindrica con un didmetro de 7.3 metros y 4.5 metros de altura. Cada detector
contiene 200,000 litros de agua purificada.

Cuando una particula atraviesa uno de estos detectores, ésta viaja mas rapido que
la velocidad de la luz en el agua produciendo luz Cherenkov. Para colectar esta
luz, en la base de cada detector se encuentran colocados cuatro tubos fotomulti-
plicadores (PMT por sus siglas en inglés), los cuales son dispositivos electronicos
que generan un pulso eléctrico cuando detectan un fotén mediante el efecto foto-
eléctrico. Dado ésto, es crucial que el detector esté aislado de la luz al méximo
posible, evitando contaminacion de sefiales debidas a luz exterior filtrada. Tres
de los cuatro PMTs estan colocados en forma de tridngulo equilatero, dejando al
cuarto PMT al centro. En la Figura 3.3 se muestra un diagrama representativo de
un detector de Cherenkov en agua usado en el Observatorio HAWC.

El Observatorio HAWC esta localizado en las laderas del volcan Sierra Negra en
Puebla, México. Esta a una altitud de 4,100 metros sobre el nivel del mar (por éso
lo de “Gran Altura” en el nombre del observatorio). HAWC observa dos terceras
partes del cielo en un periodo de 24 horas. En la Figura 3.4 se muestra una foto-
grafia del Observatorio HAWC.

Para la separacion gamma-hadrén es posible identificar las cascadas hadronicas

por medio del la distribucién de energia que depositan en el arreglo. Mientras
que un rayo gamma induce cascadas que tienen centros compactos con una caida
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Cascada atmosférica
de la particula

200,000 L de agua
purificada

Cherenkov Tubo
N fotomultiplicador
~-73m (PMT)

Figura 3.3: Diagrama de un detector de Cherenkov en agua del Observatorio HAWC donde se
muestran las dimensiones del detector, la distribucién de los PMTs en la base del mismo, y el cono

de luz Cherenkov generado por una particula de la cascada atmosférica que alcanza al detector.
(22]
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Figura 3.4: El Observatorio HAWC y al fondo el volcan Citlaltepetl, mejor conocido como Pico
de Orizaba. [23]

suave de la densidad de particulas, las cascadas hadrénicas depositan grandes can-
tidades de energia aglomerada en distintos puntos del detector lejos del centro de
la cascada. Esto tltimo se debe a la presencia de hadrones y muones en la cascada
hadrénica. Un pardmetro simple para la discriminacién gamma-hadrén en HAWC
es el parametro compactness, C, el cual esta definido como el nimero total de
PMTs que tuvieron deteccion dividida entre el area de una circunferencia de 30
metros de radio centrada en el PMT con la sefial de mayor amplitud detectada. Pa-
ra un rayo gamma el valor de C serd alto ya que los PMTs que tuvieron detecciéon
estardn alrededor del que tuvo la amplitud mayor, mientras que para un hadrén C
serd pequefio, ya que la distribucion de energia no es uniforme alrededor del cen-
tro de la cascada. En la Figura 3.5 se muestra una comparacion entre la deteccion
de un rayo 7y contra la de una particula cargada. [21]

Constantemente estdn llegando rayos cOsmicos isotrOpicamente, entonces para
poder identificar la sefial de particulas de una misma cascada atmosférica se debe
de establecer un umbral de tiempo. Este umbral de tiempo establece que todas
aquellas particulas que son detectadas dentro de una ventana de tiempo (es de-
cir, un lapso) previamente establecida, serdn particulas generadas por una misma
particula primaria, estableciendo el tiempo inicial a partir de la primer sefal de-
tectada, y el tiempo final dada la dltima sefial medida. En la Figura 3.5 se muestra
las diferencias entre los tiempos de llegada desde el tiempo inicial (color azul)
hasta el tiempo final (color rojo) en los paneles del lado izquierdo.
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Figura 3.5: Se muestran las sefiales colectadas por cada detector Cherenkov del Observatorio
HAWC, donde los ejes cartesianos indican la posicién de cada uno de estos detectores. En la ima-
gen superior izquerda se indican los tiempos de llegada dado el gradiente de colores, indicando las
particulas de la cascada atmosférica que llegaron primero (azul), y las dltimas (rojo). El circulo
punteado negro indica el drea con mayor energia detectada de la cascada, asociado al centro de
la misma; mientras que la estrella roja indica dénde se estima que cay6 el centro de la cascada, y
con la linea roja se indica la direccién reconstruida de la misma. En la imagen superior derecha
se muestra la distribucién de energia que tuvo esa misma cascada, es decir las cargas asociadas a
la sefial colectada por cada detector Cherenkov. Con el gradiente de colores se muestra la menor
carga detectada (azul) hasta la méxima (rojo). Usando ambos mapeos, se puede observar que la
distribucién de carga estd muy ordenada, al igual que los tiempos de llegada, por lo que se puede
concluir que dicha sefial corresponde a un rayo ¥ como particula primaria. Por otro lado, en la
imagen inferior izquierda se muestra la distribucién de tiempos de otra cascada atmosférica, y se
puede notar que no hay un patrén claro en comparacién al mostrado para el rayo y. En la imagen
inferior derecha se ensefian las cargas detectadas, las cuales tampoco muestran una distribucién
clara similar a la mostrada para el rayo y. En ambas imédgenes inferiores se muestran distribuciones
desordenadas, por lo que no es posible asignar un area de carga principal, reconstruir el centro ni
la direccién de la cascada, como se hizo para el caso del rayo . Dado ésto, se pueden asociar estas
sefales a una cascaada cuyo primario es un hadron.
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Este tipo de observatorios tiene desventajas en los limites de energia que pueden
detectar. Dado que HAWC es un arreglo discreto, es decir que son detectores indi-
viduales, todas aquellas particulas que cruzan entre el espacio de separacion entre
uno y otro no son medidas. Suponiendo un rayo ¥ de baja energia (~ 100 GeV), su
cascada atmosférica seria pequefia por lo que el nimero de particulas en ella seria
menor en comparacion con otras mas energéticas. De esta cascada pequeia solo
pocas alcanzan el nivel del suelo, por lo que cada particula no detectada represen-
ta informacion perdida para la reconstruccion de la particula primaria. Lo ideal
en este caso seria un observatorio continuo, similar a una alberca de gran tamaiio,
asi no habria espacio por el cual las particulas pudieran cruzar sin ser detectadas.
Por otro lado, tiene amplias ventajas. Entre las més importantes destacan: la ope-
racion continua, sensibilidad a fuentes extendidas, campo de vision amplio, segui-
miento de fuentes, estudios de poblaciones grandes, etc.

3.2.2. Telescopios de imagen Cherenkov en aire: CTA

Los Telescopios de Imagen Cherenkov en Aire (IACT) son detectores parabdlicos
sensibles al rango de energias del ultravioleta. Estdn cubiertos de material refle-
jante que concentra toda la luz incidente en una cdmara localizada en el foco de
la pardbola. Esta cdmara esta constituida por PMTs los cuales, andlogo a los uti-
lizados en el Observatorio HAWC, utilizan el efecto fotoeléctrico para traducir
sefiales luminosas a eléctricas. La luz Cherenkov que colectan los IACTs es la
generada por las particulas al atravesar la atmdsfera terrestre, por lo que deben de
apuntar en la direccion del cielo donde se produjo la cascada atmosférica. Dado
que deben observar la atmosfera para poder detectar sefiales, los IACTSs tienen una
sensitividad mucho mayor a los arreglos de cascadas atmosféricas, por lo que su
discriminacion de la sefal con respecto al fondo césmico es muy buena. Por ésto
mismo, su umbral de energias es bajo, lo cual indica que les es posible detectar y
reconstruir con mucha eficiencia rayos gamma de cientos de GeV.

Esta alta sensitividad también es contraproducente considerando que en el dia, por
el exceso de luz, no les es posible trabajar. Aquellas noches con Luna, nubladas,
con lluvia o nieve, tampoco son 6ptimas para su funcionamiento, por lo que solo
las noches sin Luna y clima tranquilo, brindan la oportunidad de observar el cie-
lo. Esto se ve reflejado en su ciclo de trabajo, es decir el porcentaje del afio que
es productivo, el cual va del 5% al 10 %, mientras que un arreglo para cascadas
atmosféricas tiene un ciclo de trabajo del 90 %.

Diferentes observatorios al rededor del mundo han ocupado esta técnica, como
es MAGIC (Espafia), HESS (Namibia) y Veritas (EUA), por mencionar algunos.
Cada uno de estos arreglos cuenta con mas de un IACT, lo cual ayuda a mejorar
la observacién de las fuentes, ademds de que optimizan el barrido del cielo.

Lo ideal seria contar con un observatorio que tuviera una cantidad inmensa de
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IACTs, pero por el alto costo de constuccion de un solo IACT, esta idea es invia-
ble. Pero partiendo de ella, surgi6 la propuesta de construir un observatorio que
contara con docenas de IACTs, distribuidos en dos locaciones: una en el hemis-
ferio norte y otra en el hemisferio sur. A esta propuesta de arreglo de IACTs se
le nombro Arreglo de Telescopios Cherenkov (CTA por sus siglas en inglés. En
la Figura 3.6(a) estdn sefialadas las localizaciones de los dos futuros arreglos de
CTA, el del hemisferio norte estard situado en La Palma, Espafia, mientras que
el del hemisferio sur estard en Chile. Respecto al costo de produccidn, el obser-
vatorio serd financiado por 31 paises miembros de la colaboracién los cuales se
indican en la Figura 3.6(b).

'
’%
x

(b)

Figura 3.6: El la imagen (a) se muestra la ubicacién de los dos arreglos de CTA en color rojo: La
Palma, Espana (hemisferio norte), y Chile (hemisferio sur). En color verde se encuentran sefialadas
las oficinas de CTA (Heildelberg, Alemania y Boloiia, Italia) y en color rojo el centro de mante-
nimientos de datos cientificos de CTA (Zeuthen, Alemania). [24] En la imagen (b) se encuentran
sefialados en color azul marino los diferentes paises miembros de la colaboracion de CTA. [25]

CTA constara con més de cien telescopios en total. El arreglo del hemisferio nor-
te contard con 20 IACTs de tamafio mediano (MST por sus siglas en inglés) y
grandes (LST). Los MST tendrdn un didmetro de 12 metros aproximadamente,
mientras que los LST seran de 23 metros. Este arreglo piensa ser enfocado para el
estudio del universo profundo debido a que entre mayor sea el IACT, puede detec-
tar sefiales mds débiles las cuales corresponden a fuentes lejanas siendo asi éstas
sus mejores objetos de estudio.

Por otro lado, el arreglo del hemisferio sur estard constituido por 100 IACTs me-
dianos, grandes y también pequefios. En este arreglo se planea que el 70 % de los
IACTs sean SST, poco més del 20 % sean MST, y el resto de LST. Esto nos indica
que, a diferencia del arreglo del norte, éste observara el universo cercano, ya que
los SST son muy buenos observatorios para fuentes proximas. En la Figura 3.7 se
muestra un diagrama de la distribucién de los IACTs como se tiene planeada para
ambas locaciones.
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Figura 3.7: Diagrama planeado de la distribucién de los IACTs para cada arreglo. En color rojo
s6lido se muestran los LST, en color verde los MST y en cuadros morados los SST. La imagen
izquierda corresponde al arreglo en La Palma, mientras que la derecha es el de Chile. [26]

Con los tres tipos de IACTs que se colocaran, serd posible cubrir el rango de
energias estimado por CTA que va desde 20 GeV hasta 300 TeV. Con ésto, CTA
estudiaria fuentes de un rango muy amplio de energias, pero por su limitado cam-
po de vision, es necesario planificar la observacion definiendo fuentes promisorias
para analisis.

3.3. Galaxias dSph y dIrr como fuentes de materia
oscura

Una fuente de rayos gamma es aquel objeto astrondmico que sufre procesos fisi-
cos capaces de producir fotones con energias de cientos de GeV hasta cientos de
TeV. Existen diversos objetos asociados a estos tipos de emisiéon como son las
remanentes de supernovas o los centros activos de galaxias. Para el estudio de
DM mediante deteccion indirecta de rayos gamma, los mejores blancos son aque-
llos que muestren indicios de poseer gran cantidad de DM y que sean cercanos
a la Tierra. Con ésto, existe una poblacién con caracteristicas ideales para este
tipo de estudios, las cuales son las galaxias enanas esferoidales (dSph) y las gala-
xias enanas irregulares (dIrr), cuyas caracteristicas se mencionan brevemente en
el Capitulo 2. Ambas poseen una razén masa-luminosidad alta, es decir:

My
M* +MG

la cual indica que la masa total de estas galaxias, M7, calculada a partir de las
curvas de velocidades de rotacion medidas, es mucho mayor a la masa estelar de

>1 = Mr>M,+Mg, (3.1
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las mismas, M,, mds la masa gravitacional, M. Es decir que es mucha mayor la
cantidad de masa total (DM y materia baridnica) que de simple masa luminosa
(materia bariénica), indicando que son sistemas dominados por DM.

La poblacion de dSph es de los principales blancos considerados al realizar estu-
dios de esta area ya que son “pequefios laboratorios” para probar, analizar, mejorar
y proponer nuevas teorias en este campo. Por otro lado, se han realizado diversos
estudios sobre las dlrr, pero hasta muy recientemente se han considerado como
objetos de estudio en altas energias.

nunca ha sido considerada como blanco vidble para estos estudios.

La ventaja de ocupar estas poblaciones de galaxias como blancos de estudio para
bisqueda de DM por sefial de rayos gamma, es que en altas energias se consideran
gamma-ray background free, es decir que no se espera ningun tipo de produccién
de rayos gamma mediante algin proceso conocido.

Como se mencioné anteriormente, los IACTs estdn limitados en operacion res-
pecto a su corto campo de vision y su ciclo de trabajo. Ahi radica la dificultad
de que un IACT estudie una nueva fuente o poblacion sin previos indicios de su
comportamiento. Esta es una de las razones por las cuales CTA considera a las
dSph dentro de su plan de observacion, y a las dlrr no.

Por otro lado, el Observatorio HAWC observa el cielo dentro de su campo de vi-
sion todo el tiempo, lo cual brinda la oportunidad de estudiar multiples objetos
simultdneamente, y asi estudiar nuevos blancos o poblaciones promisorias, aun-
que recordemos que la sensibilidad del detector a bajas energias no es tan buena
como la de un IACT.

En este trabajo se simulara la observacion de cuatro galaxias dSph con el Observa-
torio CTA, mientras que se analizaran datos reales recabados para 31 galaxias dIrr
dentro del campo de vision del Observatorio HAWC para poder analizar los limi-
tes de exclusion arrojados por ambas poblaciones, analizandolos y entendiendo
que los resultados obtenidos seran complementarios. Esto bajo la consideracién
de fuentes puntuales.
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Para estudiar la naturaleza de 1a DM, o mas concretamente de los halos de DM, se
utilizan sus pardmetros asociados que estdn dados por sus efectos gravitacionales.
Partiendo de ésto, las descripciones implican factores relacionados con la masa y
densidad del halo de DM que rodea a un cuerpo. Los principales pardmetros usa-
dos para describir los halos de DM se explican a continuacion. De igual manera,
se muestra un ejemplo sencillo del calculo de estos parametros para un modelo de
juguete.

4.1. Parametros

4.1.1. Masa del halo de DM (M,)

La masa total de DM asociada a un cuerpo, en particular una galaxia, es la dife-
rencia entre su masa total luminosa y su masa total dindmica. Se puede realizar
una estimacion de esta masa estableciendo una dependencia sobre el perfil de dis-
tribucion de densidad (explicado mds adelante), de la forma:

R
Ma= [ drdmrp(rr,py). @.1)
0

donde:

= My es la masa del halo de DM. Su valor se obtiene a partir de observaciones
astrondmicas.

= Rp es el radio del halo de DM.

» p(Ra, 15, ps) es el perfil de distribucion de densidad.
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= 7 es el radio de escala.
= P, es la densidad de escala.

= A es el valor de sobredensidad respecto a la densidad critica del Universo
Po-

La sobredensidad A es un pardmetro de normalizacién explicado mds adelante, al
igual que el resto de las variables antes mencionadas. De utilizarse un valor de
sobredensidad A = 340 (caso virializado), la masa corresponde a la masa virial

del halo (M)

4.1.2. Radio del halo de DM (Ry)

Al no saber la distribucion espacial especifica de la DM dentro del halo, se su-
pone al halo de forma esférica cuyo centro coincide con el centro geométrico de
la galaxia, por lo que teniendo la masa previamente estimada se puede calcular
indirectamente el radio del halo esférico de DM, (R,), mediante la formula:

om0\
RA_< 47tApc) (1+2) “2)

donde:

= My es la masa del halo de DM. Su valor se obtiene a partir de observaciones
astrondmicas.

m A es el valor de sobredensidad.

= p. es el valor de la densidad critica del Universo. Esta densidad es la que
caracteriza el tipo de Universo que se estd describiendo.

= R, es el radio del halo de materia oscura esférico modelado, bajo una so-
bredensidad A.

= 7 es el corrimiento al rojo del objeto analizado.

Similar a la masa, el radio debe ser normalizado bajo una misma sobredensidad y
ésta debe ser congruente con la utilizada para la masa y densidad del halo. En el
caso virializado, el radio sera el radio virial (Ry;,).
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4.1.3. Densidad del halo de DM (p)

La densidad del halo de DM, expresada por una p, es un escalar que indica la
densidad estimada a partir de la masa y radio calculado para el halo de DM. Esta
densidad es normalizada respecto a la densidad critica del Universo (p.):

p = Ap.. (4.3)

La A es una sobredensidad caracteristica para la densidad critica del Universo, es
decir una normalizacidn arbitraria de p., y los valores comtinmente utilizados son
de 100, 200 y 340, donde éste ultimo es asociado al estado virial del objeto, es
decir cuando €ste esta descrito por el teorema del virial y es conocida como densi-
dad virial (py;,). El valor medido actualmente de la densidad critica del Universo
es [5]:

3H§
pe= o (?N = 2.77536627 x 10'! - h2 MoMpe >

donde:

= Hj es la constante de Hubble.
= Gy es la constante de gravitacion de Newton.

= /1 es la constante de Planck.

4.1.4. Perfil de distribucion de densidad (p(r))

Al no saber exactamente como se encuentra distribuida la DM a lo largo y an-
cho del halo esférico, entonces se propone un perfil de distribucién de densidad,
(p(r)), el cual describe el comportamiento de la cantidad de densidad de DM
respecto a su distancia al centro del halo, y donde dicho perfil se considera esféri-
camente simétrico. Es importante indicar que no representa el mismo valor que el
mostrado en la Seccién 4.1.3, ya que esta es una funcién que depende explicita-
mente de los valores del radio, mientras que el otro es un valor escalar.

Diversos perfiles se han propuesto, pero uno de los més conocidos y utilizados es
el propuesto por Navarro, Frenk & White [27] (conocido como perfil NFW), que
tiene la forma:

NEW :—ps . .
P (r) (,—’s)(1+,—’s)2 (4.4)

El parametro ps se explica mas adelante en la Seccion 4.1.7.
Las posibles diferencias entre los distintos perfiles de densidad radica en la den-
sidad de masa al centro del halo de DM, y la forma en que ésta decrece conforme
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nos alejamos del centro de dicho halo. El perfil NFW es un modelo que predice
una mayor densidad de materia al centro del halo y que decae rapidamente confor-
me nos alejamos de él. A estos tipos de perfiles que son més densos al centro del
halo se les conoce como cusp por el término en inglés. De igual manera, existen
perfiles cuya distribucion de densidad es menor al centro del halo, y ésta no decre-
ce tan rapido hacia los bordes. Un ejemplo de este tipo de perfiles es el propuesto
por A. Burkert [28], cuya parametrizacion es:

Burkert PsT's

P R )
y podemos notar que también estd parametrizado en funcién al radio y densidad
de escala. A este tipo de perfiles se les conoce como core, por su término en inglés.
En el caso particular de las dSph se ha observado que el perfil que mejor ajusta a
sus curvas de dispersion de velocidades observadas es el NFW [29] [30] [31] dado
que son galaxias pequefias cuya masa asociada es muy grande, lo que hace que
gran cantidad de su masa esté agrupada en el centro y que decaiga rapidamente
hacia los bordes debido a su pequeiia extension. Por otro lado, estudios recientes
han mostrado que el perfil de Burkert ajusta mejor a las curvas de dispersion de
velocidades observadas en las dlrr, dado que éstas son galaxias un poco mas gran-
des que las dSph, y su masa esta distribuida de manera més uniformemente a lo
largo de toda su extension.

4.1.5. Parametro de concentracion (cp)

El parametro de concentracion cy, a una sobredensidad especifica A, se define de
la forma:

Ra

cA=—, (4.6)

r_o
donde Ry es el radio del halo (Seccién 4.1.2), y r_» es un pardmetro que se explica
mas adelante en la Seccion 4.1.6. Este factor se estima a partir de simulaciones,
por lo que es posible estimarlo a partir de parametrizaciones bajo diversas hip6te-
sis. En nuestro caso se ocuparé la parametrizacion de Sanchez-Conde [32]. Esta
parametrizacién estd dada por:

5 i
M>o0
€200(M200,2=0) = ) ¢; % ln( — > 4.7)
( ) ,Z(’) [ h—M,,

con ¢; = [37.5153,—1.5093,1.636 x 1072,3.66 x 10~4, —2.89237 x 107>,5.32 x
10~7], donde 4 es el valor de escala para la tasa de expansién de Hubble y M,
es la masa solar. Podemos notar que las hipotesis en las cuales estd basada esta
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parametrizacion es en suponer una sobredensidad A = 200 y un corrimiento al
rojo z =0 (en la Seccidn 4.1.8 se menciona la relevancia del corrimiento al rojo
en estas estimaciones). En el caso particular de las galaxias dSph y dlrr que se
analizan en este trabajo, su corrimiento al rojo es muy cercano a cero, ademas de
que una sobredensidad de 200 es un valor estindar actualmente, por lo cual es
plausible ocupar esta parametrizacion.

4.1.6. Radio r_; y radio de escala (ry)

Existen pardmetros de normalizacion del radio del halo asociados a los perfiles de
densidad utilizados. Un pardmetro fisico utilizado es el radio r_;, que corresponde
al radio donde el perfil de densidad p(r) tiene una pendiente de —2, es decir:

dlogr
dlogp
-

=-2. (4.8)

Este parametro sirve para entender el comportamiento del perfil de densidad p(r)
ya que geométricamente representa el cambio en la pendiente para la distribucién
de DM a lo largo del halo, es decir fisicamente representa cuando hay un cambio
notorio de la distribucion de DM en el halo. Ademas, sirve como parametro en la
comparacion de la forma de los perfiles de distribucion de densidad.

Existe otro pardmetro asociado al radio el cual es conocido como radio de escala,
rs. Este corresponde a un valor estimado el cual puede ser utilizado para una co-
rrecta normalizacion del perfil de distribucion de densidad.

De manera general, los radios r_» y rg estan relacionados, y dicha relacién depen-
de del perfil de densidad considerado. En particular, para el perfil NFW el radio
de escala se define como [33]:

_ Ra(My)
CA(MA) ’

y utilizando la definicion del pardmetro de concentracion (ecuacién 4.7), llegamos
a la relacion particular para NFW:

NV (My) 4.9)

PNEW — NV (4.10)

N

Por otro lado, para el perfil de Burkert existe un radio que, en principio, se define
de manera muy semejante al radio de escala, y se llama radio del nicleo, rg“rke“.
Para entender este pardmetro, primero recordemos el comportamiento del perfil
de densidad de Burkert: es un perfil que al centro del halo tiene una densidad casi
constante, y a partir de un “radio especifico” la densidad comienza a disminuir

exponencialmente. Dicho “radio especifico” es rg’”rke“. Es decir, es el radio al cual
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la densidad del halo deja de ser casi constante y comienza a disminuir, sufriendo
un cambio de pendiente notorio. Fisicamente este radio lo podemos asociar al
radio del nicleo del halo donde se encuentra concentrada la mayor cantidad de
materia de manera casi uniforme, por lo que la densidad es mayor y su distribucion
es casi constante todo lo largo de éste.

De manera similar, también es posible obtener una relacién entre los radios rBukert

yr-a.

4.1.7. Densidad de escala (p;)

De manera similar al radio de escala, la densidad de escala p;, es un pardmetro
para normalizar correctamente el perfil de distribucion de densidad. Una manera
para estimarlo es partiendo de la ecuacion (4.1):

Ra
My = drdmrp(r,rs, ps) 4.11)
0

pero teniendo en cuenta que:

RA :RA<MA> y rs= rs(RA> = rs(MA)7

donde M, es posible inferirla a partir de observaciones y la relacion entre Ry y 7
estd dada por el factor de concentracidn ca (explicado previamente), entonces de
la ecuacion (4.11) tenemos:

ps = ps(Ma,p(r)), (4.12)

lo cual nos indica que es posible calcular la densidad de escala a partir de la masa
inferida del halo y del perfil de distribucién de densidad propuesto.

4.1.8. Corrimiento al rojo (z)

Al incremento en la longitud de onda del espectro electromagnético detectado
por un observador en comparacién con la longitud de onda original emitida por
el objeto observado, se le conoce como corrimiento al rojo, denotado como z.
Este efecto se genera cuando un objeto se aleja del observador, aumentando la
longitud de onda de su sefial emitida y causando un corrimiento en el espectro
electromagnético detectado por el observador estético. Es posible calcular dicho
corrimiento a partir de las longitudes de onda emitida y detectada por medio de la
ecuacion:

. A‘observada - )‘emitida

4.13
2’emitida ( )
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Por otro lado, gracias a este fendmeno, es posible calcular la distancia de obje-
tos lejanos como estrellas o galaxias, considerando que el corrimiento al rojo del
objeto estd directamente relacionado con su distancia mediante la Ley de Hub-
ble [34]:
H
=-2p (4.14)
c
donde:

= zes el corrimiento al rojo,

» Hj es la constante de Hubble,

= ¢ es la velocidad de la luz en el vacio,

= D es la distancia del objeto respecto a la Tierra,

y a partir de las ecuaciones (4.13) y (4.14) es posible estimar la distancia del ob-
jeto a partir de la diferencia en sus longitudes de onda emitidas y observadas.
Con lo enterior podemos notar que cuanto mds cercano a cero es z, la distancia
con respecto a la Tierra es menor.

El corrimiento al rojo es relevante en estudios a altas energias ya que la sefal
proveniente de fuentes muy lejanas se ve atenuada por la Luz del Fondo Extra-
galdctico (EBL por sus siglas en inglés). Es decir, de la sefal original producida
en una fuente muy lejana, a la Tierra solo llega una fraccion de ella dado que ésta
interactda con el EBL [35] [36] .

4.1.9. Otros parametros

Para una mayor descripcion del halo de DM existen mas parametros que aqui no
se mencionan ya que por la naturaleza de este trabajo, no son necesarias. Algunos
ejemplos de ellos son:

» Parametro de subestructura: este valor indica la proporcién de subhalos for-
mados dentro del halo principal de DM. En el caso de las galaxias enanas
(dSph o dIrr), su tamafio es muy pequefio para considerar que pudieran con-
tener subhalos.

= Masa de los subhalos: es el porcentaje de masa del halo principal de DM
que conforma los subhalos.

m Boost: el boost es el aumento en la sefial detectada debido a la contribucion
de la subestructura del halo principal de DM. En caso de no haber subes-
tructura, no hay boost.

45



46 CAPITULO 4. CAPITULO 4. MODELADO DE LA MATERIA OSCURA

= Perfil de distribucion espacial: es una parametrizacion que describe la dis-
tribucion espacial de los subhalos dentro del halo principal de DM depen-
diendo de su distancia al centro del mismo.

» Pardmetros triaxiales: cuando se tiene una mejor descripcion del halo de
materia baridnica, es posible establecer una descripcidon espacial del halo
principal de DM sin simetria esférica dando valores a los tres ejes espacia-
les.

4.2. Ejemplo: modelo de juguete

Para ejemplificar el uso de los pardmetros explicados anteriormente y principal-
mente la importancia del perfil de distribucion de densidad, se propondré un pe-
quefio modelo ficticio.

Consideremos una fuente que posea un halo de DM, la cual se encuentra en una
posicion arbitraria del cielo, sea en coordenadas galécticas:

(1,b) = (184.5574,—5.78436).

Supongamos que dicha fuente se encuentra a una distancia cercana a la Tierra
cuyo corrimiento al rojo sea:

z=0.001 = D=3.9x10’kpc.

Finalmente, suponemos que las observaciones de dicho blanco estiman una masa
del halo de DM de:

Maoo = 10° Mo,

donde se tiene una valor de sobredensidad A = 200. Este valor se encuentra a par-
tir de observaciones experimentales.

Con los datos anteriores, se calculan el radio del halo, el radio de escala y la den-
sidad de escala asociados al halo. Los valores calculados se muestran en el Tabla
4.1.

En la Figura 4.1 se muestra la diferencia entre los perfiles de distribucion NFW
y Burkert: se aprecia mayor concentracién de densidad de DM al centro del halo
si se considera el perfil NFW, mientras que con el perfil de Burkert se tiene una
concentracion mas uniforme al centro del halo previo a un cambio brusco en la
pendiente. Es importante notar que el radio de escala del perfil de Burkert corres-
ponde al radio del halo a partir del cual la distribucion de densidad sufre dicho
cambio en la pendiente; mientras que el radio de escala del perfil NFW tinicamen-
te es un parametro de normalizacion, por ésto se indican cuales son los valores de
los radios de escala de ambos perfiles.
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Parametro \ Datos
Perfil de distribucién de densidad p(r) | NFW | BURKERT
Sobredensidad (A) 200
Masa (My) [Mo)] 10°
Corrimiento al rojo (z) 0.001
Distancia (D) [kpc] 3.9 x 103
Longitud galactica (/) [°] 184.5574
Latitud galéctica (b) [°] -5.78436
Factor de concentracion (ca) 19.96
Radio (Rp) [kpc] 1.8
Radio de escala (ry) [kpc] 0.06 0.04

Densidad de escala (py) [Mo -kpc’3]

1.4x10% | 4.3x108

Tabla 4.1: En esta tabla se muestran los pardmetros estimados para un halo de DM con una masa
de Mj = 10° M, a partir de la cual se estimé su radio Rx bajo un valor de sobredensidad prees-
tablecido A. Considerando su corrimiento al rojo z se estimé su distancia D. Los valores de radio
y densidad de escala, r; y ps, se calcularon dependiendo del perfil de distribucidon de densidad
p(r) considerado, pero bajo una misma parametrizacion del factor de concentracién c,, la cual

corresponde a la de Sanchez-Conde [32].
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Figura 4.1: En la gréfica se muestran con lineas rayadas la distribucién de densidad con respecto al
radio del halo dependiendo del perfil usado: perfil NFW en color azul y perfil de Burkert en color
rojo. Ademas se indican los radios de escala y nicleo para los perfiles NFW y Burkert con lineas
s6lidas azul y rojo respectivamente. Los parametros del halo supuesto también se especifican.
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ANALISIS DE DATOS Y RESULTADOS

El Observatorio HAWC inici6 su funcionamiento en marzo de 2015 por lo que se
tienen cuatro anos de datos con los cuales se analizaran las galaxias dIrr que se
encuentran en su campo de vision. Se buscara un exceso de fotones detectados los
cuales se puedan asociar al modelo de DM propuesto.

Simultineamente se analizardn las dSph mediante simulaciones del comporta-
miento esperado del Observatorio CTA, el cual atn se encuentra en proceso de
construccion.

El objetivo de este trabajo es comparar los limites calculados con mediciones
reales al analizar una poblacion particular de galaxias, en este caso las dlrr; contra
los limites esperados por el Observatorio CTA a partir de la observacion de otra
poblacién de galaxias similares, las dSph. Con esta comparacién se podra confir-
mar que tan factibles son las dSph como objetivos de observacion para CTA y se
podra concluir si las dIrr son una nueva poblacion factible para el estudio de DM
por deteccion indirecta.

Los resultados obtenidos para el Observatorio HAWC corresponderdn a sefales
de deteccidn en caso de encontrar un exceso significativo de rayos gamma prove-
nientes de una fuente, o a limites de exclusién en caso de no encontrarse ningin
exceso significativo. Mientras que para CTA se obtendran unicamente limites de
exclusion bajo el supuesto de que no se detecte ningun exceso significativo con
dicho observatorio. A continuacion se muestran la metodologia, anélisis y resul-
tados obtenidos con ambos experimentos.

5.1. Analisis de datos

Para analizar los datos recabados es necesario el entendimiento de lo que se detec-
ta. Por ésto es importante el tratamiento que se le da a los datos para poder extraer
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la informacion que se busca de forma correcta. Dependiendo de cada experimen-
to, es el proceso de anélisis que se necesita, por lo que cada experimento cuenta
con su propio software para analizar los datos obtenidos. En particular, el softwa-
re ocupado en el Observatorio HAWC se llama Aerie [37], y el del Observatorio
CTA es ctools [38].

5.1.1. HAWC: LIFF

En todo momento HAWC esta siendo impactado por millones de particulas, las
cuales provienen de la descomposicién de un rayo césmico al interactuar con la
atmosfera. Los rayos cOsmicos estdn conformados por particulas cargadas y no
cargadas. Entre las particulas no cargadas estdn los rayos gamma. El Observato-
rio HAWC hace uso de dichos rayos gamma para mapear el Universo en el rango
de altas energias. Como previamente se menciond, un rayo gamma detectado y
cuya direccion primordial se puede estimar, brinda la certeza de que fue produ-
cido en alguna fuente posicionada en esa misma direccidon, mientras que con una
particula cargada no es posible asegurar ésto dado que dicha particula interac-
ciond con campos electromagnéticos durante su recorrido que lo deflectaron en
su trayecto original hasta llegar a la Tierra. La dificultad de mapear el Universo
usando rayos gamma es que éstos conforman el 1% del total de rayos cdsmicos.
Para discriminar entre las cascadas producidas por una particula cargada y aque-
llas provenientes de un rayo gamma, el Observatorio HAWC utiliza la diferente
forma topoldgica en las que los hadrones y los rayos gamma depositan energia a
lo largo del arreglo extendido.

Una vez discriminadas las sefiales producidas por los rayos gamma, se usan €stos
para crear mapas del Universo indicando de donde proviene mayor cantidad de
fotones de este rango de energias y donde la sefial recibida es completamente aso-
ciada al fondo césmico. Estos mapas son los que permitirdn la bisqueda indirecta
de DM en blancos predeterminados.

En la Figura 5.1 se muestra un diagrama de flujo que indica la metodologia para
la busqueda indirecta de DM con HAWC. La parte de color amarillo de la Figura
(5.1), corresponde a la seccion de andlisis tedrico de la fuente y la estimacion de
su comportamiento. Para ésto se hacen suposiciones en cuanto a la morfologia
del objeto, su tamafio, masa, densidad, distancia y composicion, entre otros. En la
Seccidn anterior se discutié brevemente los pardmetros utilizados para describir
al halo de DM, los cuales entran en relevancia aqui ya que son los que describen
el modelo tedrico del objeto. El modelo propuesto para describir al objeto estu-
diado brinda informacién de cémo se espera su comportamiento, asi como de los
posibles procesos que pueden estar ocurriendo para la generacion de los fendme-
nos observados. La metodologia es la siguiente: inicialmente se supone una fuente
que genere rayos gamma con energias a escalas de TeV. A partir de sus parametros
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Figura 5.1: En amarillo se encuentra la seccién estimada a partir de modelos tedricos, mientras
que la parte azul corresponde a la medicién experimental con el Observatorio HAWC. En verde
se indica el proceso de comparacion entre el comportamiento estimado tedricamente contra las
mediciones experimentales, y cuyo resultado da informacién respecto a la eficiencia del modelo

tedrico utilizado.
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asociados que la describen, se calcula el valor del factor astrofisico y de la pro-
babilidad de interaccion de particulas para dicha fuente. Al convolucionar ambos
valores, se obtiene el flujo de rayos gamma que se estima de forma teérica que
dicha fuente puede producir.

Por otra parte, la seccion azul corresponde al tratamiento de los datos experimen-
tales recabados con el Observatorio HAWC. Esta informacion es totalmente expe-
rimental, lo cual muestra el comportamiento real de la fuente. Para ésto, primero
se selecciona una fuente que se quiera estudiar dentro del campo de vision del
observatorio y se miden la cantidad de rayos gamma que llegan a la Tierra prove-
nientes de dicha fuente. Con estos datos, se realizan mapas de eventos los cuales
contienen la informacion de los rayos gamma detectados en la direccién estudiada
y en sus alrededores. Ahora, haciendo uso del software de HAWC, AERIE, se hace
un estudio de probabilidad para estimar qué tan probable es que los rayos gamma
detectados sean de esa fuente, asi como que no correspondan a fluctuaciones del
fondo césmico. En particular se hace un andlisis con Maximmum Likelihood (se
explica brevemente este andlisis estadistico en el Apéndice A, para tener un nivel
de confianza del 95 % de que ésto sea cierto mediante una herramienta de AERIE
llamada L1FF. Una vez verificada la sefial proveniente de la fuente, se calcula el
flujo de rayos gamma que impactan a la Tierra y que provienen de dicha fuente.
Finalmente, con color verde se muestra la seccion del andlisis correspondiente
a la comparacion entre lo estimado tedricamente y lo medido experimentalmen-
te, calculando su diferencia y, asi, estimar si el modelo tedrico propuesto da una
buena descripcion de la fuente o hace falta modificarlo mas. Esta comparacion se
traduce en limites de exclusion los cuales indican qué tan bueno es el modelo con
respecto a las hipdtesis supuestas inicialmente, y provienen de comparacion con
datos reales obtenidos por medio de mediciones experimentales.

5.1.2. CTA: ctools

A diferencia del Observatorio HAWC, CTA atn no puede tomar datos para recons-
truir eventos reales aun. Para €sto se realizan simulaciones del comportamiento
esperado del detector y los resultados que se obtienen son aquellos que se com-
paran con los modelos tedricos propuestos para la fuente estudiada. Para simular
la deteccion estimada que el observatorio tendrd, primero es necesario especificar
el tipo de fuente estudiada: galaxias enanas, cimulos gal4cticos, centro galactico
y otras mas, lo cual, a partir de la parametrizacion de dicho objeto, se simulard la
cantidad de fotones producidos por la fuente en un rango de energias dado. Pos-
teriormente es necesario establecer un tiempo de observacion, es decir, el tiempo
que el observatorio dedicard a observar dicho objeto, y entonces de esta forma se
puede estimar cudntos de los fotones que el objeto produce dadas sus caracteristi-
cas, llegaran hasta el observatorio y serdn detectadas.
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En la Figura (5.2) se muestra la metodologia del analisis para el Observatorio
CTA.

Podemos notar que el proceso de analisis del Observatorio CTA es similar al rea-
lizado para el Observatorio HAWC, pero con la diferencia que en vez de datos
reales, para CTA es necesario simular el comportamiento de la fuente, y ésto com-
pararlo con la prediccion tedrica.

Las secciones amarilla y verde del diagrama de la Figura (5.2) son idénticas a
las secciones correspondientes del diagrama de flujo de HAWC. Pero, por otro
lado, la seccién azul es la que cambia: inicialmente se supone una fuente, pero
dado que la fuente no se puede observar de forma real, se estima la cantidad de
rayos gamma que puede generar, lo cual es justamente lo que se hace en la sec-
cion tedrica. Después, se calcula cudl es la cantidad de rayos gamma generados
por la fuente que llegan a la Tierra y son detectados por el Observatorio CTA bajo
la hipdtesis de no detectar una particula de DM, para posteriormente hacerles un
andlisis estadistico bajo un nivel de confianza del 95 % de que dichos rayos gam-
ma provienen de la fuente y no estdn asociados con el fondo cdsmico. También
para este analisis probabilistico se utiliza el Maximum Likelihood. Con lo anterior
se calcula un flujo de rayos gamma el cual corresponde al flujo maximo sin haber
deteccion de DM. Con é€l, se inicia el andlisis comparativo entre el flujo de rayos
esperados tedricamente y los obtenidos al simular el comportamiento del detector.
Finalmente esta comparacion se traduce en limites de exclusion dependientes del
modelo y sus hipdtesis, andlogo a lo realizado con HAWC.

5.2. Resultados

Después de la breve explicacion de las metodologias para el anélisis de datos por
ambos observatorios, a continuacion se muestran los limites de exclusidon obteni-
dos mediante ambos tratamientos. Para ambos andlisis se supusieron las mismas
hipétesis sobre el candidato de DM analizado, pero se consideraron diferentes po-
blaciones de galaxias: para el Observatorio HAWC se consideraron las galaxias
enanas irregulares (dIrr), mientras que para el Observatorio CTA se consideraron
las galaxias enanas esferoidales (dSph). En la Figura 5.3 se indica la localizaciéon
de todas las fuentes estudiadas.

5.2.1. HAWC

Se analizaron mapas con datos colectados a lo largo de 1017 dias de funciona-
miento del Observatorio HAWC para estudiar una poblacion de 31 dlrr en su
campo de vision. Recientemente E. Karukes y P. Salucci realizaron un anélisis
del comportamiento dindmico y modelaron perfiles de distribucién de densidad
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Figura 5.2: En amarillo se encuentra la seccion estimada a partir de modelos tedricos, mientras que
la parte azul corresponde a la deteccidn estimada mediante simulaciones con el Observatorio CTA.
En verde se indica el proceso de comparacion entre el comportamiento estimado teéricamente con-
tra las simulaciones, y cuyo resultado da informacién respecto a la eficiencia del modelo tedrico
utilizado.
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Figura 5.3: Mapa en coordenadas galdcticas que muestra la ubicacién de las galaxias dIrr y dSph
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de DM de dlrr, proponiendo al de Burkert como el perfil que mejor ajustaba a las
observaciones [39]. De la poblacion de dIrr analizada en ese articulo, se seleccio-
naron aquellas contenidas dentro del campo de vision del Observatorio HAWC
para ser analizadas experimentalmente.

Partiendo de su ascencidn recta, declinacién, su masa asociada, corrimiento al ro-
jo y tomando el perfil de Burkert como el perfil de distribuciéon de densidad que
mejor ajusta para estas galaxias [39], se estimé el factor astrofisico de aniquila-
cion (J) y de decaimiento (D) usando el software llamado CLUMPY [40]. En la
Tabla 5.1 se muestran estos valores para las galaxias dIrr seleccionadas.

Dentro de las hipétesis que se toman para realizar este andlisis, se supone una taza
de ramificacidn del cien porciento (Bg = 100 %), lo que significa que se considera
que las particulas secundarias creadas a partir de la aniquilacién o decaimiento de
particulas de DM son todas de un mismo canal. Los canales considerados para el
andlisis con el Observatorio HAWC son:

Aniquilacion Decaimiento
Xty — 1ttt x — ThT
Xtxm - optu lx - optu
xtx~ — bb x — bb
xTxm — it x — tf
xty —» WWo ||y — WTw-

donde, de forma descendente, son los leptones 4~ y 7, los quarks b y ¢ y el bosén
W, con sus respectivas antiparticulas.

Realizando el desarrollo mostrado en el diagrama de flujo en la Figura 5.1, se ob-
tuvieron limites de exclusion bajo dos premisas distintas: aniquilacion de particula
de DM con su antiparticula, y decaimiento de la particula de DM.

Aniquilacion de materia oscura

El andlisis por hipétesis de aniquilacion de particulas de DM se basa en la idea
de suponer una colision entre una particula de DM con su antiparticula, descom-
poniéndose en particulas del SM. Las posibles particulas del SM generadas por
la colision son los canales indicados previamente. Las particulas que constituyen
dichos canales, se descomponen en mds particulas entre las que se pueden encon-
trar fotones de alta energia (rayos gamma), que son los que se detectan con el
Observatorio HAWC.

A partir de los datos analizados, se considera la hip6tesis de que en dichas galaxias
no hay produccion de rayos gamma de alta energia mediante procesos conocidos,
por lo que la emision de éstos es atribuida a la aniquilacion de particulas de DM.
A continuacién se muestran los resultados obtenidos al analizar una coleccién de
1017 dias de funcionamiento.
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a ) Moo logqoJ log{yD
Nombre °] [°]  [x10°Mg] [TeV? -lgm*S] [TeV -lcom*Z]
AndlV__ 10.6250 40.5758 1.88 9.7643 13.4637
DDO101  177.9125 31.5194 36.8 10.3563 143125
DDO125 186.9208 46.4939 0.93 10.4676 14.1653
DDO133  188.2208 31.5392 164 11,5009 15.2745
DDO154  193.5208 27.1486 10.0 11.8008 153972
DDO168  198.6167 45.0194 325 11,3653 152713
DDO43  112.0708 40.7703 592 10.1098 13.8534
DDO52  127.1167 41.8567 60.1 10.4521 14.4013
Haro29  186.5667 48.4919 2.02 9.9748 13.7641
Haro36  191.7333 51.6131 351 10.6423 13.5816
IC10 5100  59.2917 4.94 11.8571 15.6194
IC1613 16,1958  2.1333 1.53 11.6323 15.3252
NGC3741  174.0267 45.2853 0.55 9.8148 13.4177
NGC6822  296.2375 -14.8031 5.63 12.1735 15.9430
UGC11583 307.5637 60.4402 378 10.6765 14.6050
UGCI281 27.3833 325925 3.4 10.8540 14.6050
UGCI501 303167 28.8436 402 10.9176 14.8430
UGC2455 194.9267 252375 26.0 10.3929 14.2505
UGC5272  147.5917 31.4875 431 10.7218 14.7319
UGC5427 151.1708  29.3664 8.89 10.1332 14.0077
UGC5918  162.4000 65.5306 283 105121 14.4208
UGC7047 181.0083 52.5886 6.53 10.6306 14.4445
UGCT7232 1834333 36.6333 1.88 10.8457 14.5813
UGC7559 186.7708 37.1452 11.9 11.1054 14.9382
UGC7603 187.1833 22.8225 49.0 11,3687 152511
UGC7861 1904667 41.2739 22.6 10.8043 14.7153
UGC7866 190.5625 38.5019 3.49 10.6729 14.4629
UGC7916  191.1042 343864 263 11.0128 14.8987
UGC8508  202.6850 54.9100 .15 11.0128 14.0715
UGC8837 208.6875 53.9047 44.6 10.8562 14.8027
WLM 04917 -15.4611 4.6 12.0620 15.7771

Tabla 5.1: Informacién de las dlrr analizadas con el Observatorio HAWC. Columnas de izquierda
a derecha: nombre respectivo de la galaxia, ascencién recta en grados, declinacion en grados, masa
de la galaxia bajo una sobredensidad de A =200 [39], logaritmo base diez del factor astrofisico de
aniquilacién y logaritmo base diez del factor astrofisico de decaimiento.
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§1o-zz XX -bb
/%40_23 — AndIV ---+UGC1501 - - UGC5427 — UGC7559
S — UGC8837 — UGCT7047 --- UGC5272 DDO52
V 102t & — pDO101 — DDO154 — DDO168 -- -+ Haro29
o Haro36 —C10 — WLM — UGC7603
----UGCT7861 -.- DDO125 — UGC7866 DDO43
1072 - — IC1613 --- NGC6822 - - UGC7916 — UGC5918
| — Andiv — UGCT7232 ---DDO133 UGC8508
10 — UGC2455 — NGC3741 — UGC11583
10728 ! ! ! T R R R ! ! ! L
1 10
Masa (TeV)

Figura 5.4: Limites de exclusion para aniquilacion correspondientes a las 31 galaxias dlrr estudia-
das por el Observatorio HAWC bajo la hipdtesis del canal de aniquilacion bb.
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Ny 1072
L1022 XX »tt
/>\><10‘23 —— AndIV ---+UGC1501 - .- UGC5427 — UGC7559
S — UGC8837 — UGC7047 --- UGC5272 DDO52
V102t & — ppo101 — DDO154 — DDO168 ---+ Haro29
W Haro36 —IC10 — WLM — UGC7603
--- UGCT7861 -.- DDO125 — UGCT7866 DDO43
1072 - — IC1613 --- NGC6822 -+- UGC7916 — UGC5918
L, — Andiv — UGCT7232 ----DDO133 UGC8508
10 — UGC2455 — NGC3741 — UGC11583
1028 ! ! ! [ R R R ! ! ! L
1 10
Masa (TeV)

Figura 5.5: Limites de exclusion para aniquilacidn correspondientes a las 31 galaxias dIrr estudia-
das por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de aniquilacion ¢7.
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S0 Ty
/>\>J_0’23 — AndlV ----UGC1501 == UGCbH427 — UGC7559
o — UGC8837 — UGC7047 ----UGC5272 DDO52
v 107 — DDO101 —— DDO154 —— DDO168 - ==+ Haro29
105 -+- Haro36 — IC10 — WLM — UGC7603
----UGC7861 -+- DDO125 — UGC7866 DDO43
10726 — 1C1613 ----NGC6822 == UGC7916 — UGC5918
1077 — AndIlV — UGC7232 ----DDO133 UGC8508
— UGC2455 — NGC3741 — UGC11583
10728 1 1 I MR R ! ! ! L
1

10
Masa (TeV)

Figura 5.6: Limites de exclusion para aniquilacidn correspondientes a las 31 galaxias dIrr estudia-
das por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de aniquilacién gt u ™.
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/>\><10‘23 ---+UGC1501 - .- UGC5427 — UGC7559
S — UGC8837 — UGC7047 --- UGC5272 DDO52
V102t & — ppo101 — DDO154 — DDO168 ---+ Haro29
W Haro36 —IC10 — WLM — UGC7603
--- UGCT7861 -.- DDO125 — UGCT7866 DDO43
1072 - — IC1613 --- NGC6822 -+- UGC7916 — UGC5918
L, — Andiv — UGCT7232 ----DDO133 UGC8508
10 — UGC2455 — NGC3741 — UGC11583
1028 ! ! ! [ R R R ! ! !
1 10
Masa (TeV)

Figura 5.7: Limites de exclusion para aniquilacidn correspondientes a las 31 galaxias dIrr estudia-

das por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de aniquilacién 7477
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10—16
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10—18 =
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~107%
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o
b><1 — UGC8837 — UGC7047 === UGC5272 DDO52
v 107 — DDO101 — DDO154 — DDO168 === Haro29
0% -+- Haro36 — IC10 — WLM — UGC7603
10°
---UGC7861 -+= DDO125 — UGC7866 DDO43
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16777 — AndlV — UGC7232 ----DDO133 UGC8508
— UGC2455 — NGC3741 — UGC11583
10—28 L L L L L | L 1 1 1 1 11
1 10
Masa (TeV)

Figura 5.8: Limites de exclusion para aniquilacién correspondientes a las 31 galaxias dlIrr estudia-
das por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de aniquilacion WHW .

Para entender la informacién que nos brindan los limites, hay que tratar de com-
prender la fisica involucrada. En la hipétesis de aniquilacion de DM se estima
tedricamente que la seccion eficaz de aniquilacion para que los WIMPs (particu-
las de DM que estamos considerando) existan hasta la actualidad, debe tener un
valor aproximado de:

(ov) =3 x107%. (5.1)

En caso de llegar experimentalmente a este valor, pero sin obtener sefales que
indiquen la existencia de la DM, entonces estariamos llegando a un limite dentro
de nuestras hipdtesis, ya que recordemos que este valor se estima tedricamente
bajo la suposicién de una produccién térmica de las particulas. Es decir, si experi-
mentalmente se alcanza este valor sin poder proclamar el descubrimiento de DM,
entonces el modelo queda excluido en el rango de energias donde ésto haya suce-
dido. Mientras no se alcance el valor tedrico de (ov), entonces el modelo no queda
descartado, pero la regién de deteccion posible queda acotada superiormente por
el limite experimental obtenido, e inferiormente por el limite tedrico calculado.

Ahora, refiriéndonos a las graficas antes mostradas (Figuras (5.4)-(5.8)), inmedia-
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tamente podemos notar que ninguna llega a tocar ni sobrepasar el limite tedrico
de (ov), por lo que no excluyen el modelo considerado. Asimismo podemos notar
que los 31 limites de exclusion obtenidos con las dlIrr estdn en el mismo rango de
magnitudes que los limites previamente publicados por el Observatorio HAWC
bajo el andlisis de dSph [41], lo cual muestra que las dIrr son igual de competi-
tivas para busqueda de DM de forma indirecta que las dSph, corroborando a la
poblacién de dIrr como una nueva poblacion plausible para el estudio de DM.
Otro comportamiento que hay que notar es que la morfologia de los limites no
es la misma para todos los canales. Existen canales que para las masas de menor
energia tienen una mayor pendiente en sus limites, como es el caso del canal tf
(Figura (5.5)); otros canales poseen variaciones a lo largo de todas las masas, co-
mo es el canal u*u~ (Figura (5.6)); y finalmente otros canales cuyos limites son
suaves y no hay mayor variacion entre masas de bajas y altas energias, como es
el canal 777~ (Figura (5.7)). Esto se asocia a las caracteristicas y procesos in-
volucrados en la creacion de las particulas de cada canal. Pero una caracteristica
general entre la morfologia de todos los limites es que son convexas, es decir que
alcanzan su punto minimo aproximadamente a la mitad del rango de masas, lo
cual esté directamente relacionado con la sensibilidad del detector, ya que HAWC
es muy sensible para decenas de TeVs, mientras que su sensibilidad disminuye
conforme la energia medida es mucho mas grande o mucho maés pequena.

Una caracteristica importante es que existen canales mds restrictivos que otros.
Por ejemplo, el canal #7 es el canal con los limites menos restrictivos de los cinco
considerados, donde la galaxia més restrictiva es DDO154 con un limite en el or-
den de 10720 (Figura (5.5)). Por otro lado, el canal con limites de exclusién mds
restrictivos es 7777, ya que para la galaxia DDO154 muestra un limite del orden
de 1072 (Figura (5.7)), lo cual es un orden mas restrictivo que el obtenido ara el
canal 17.

Decaimiento de materia oscura

La otra hipétesis para la busqueda de DM es la suposicion de que las particulas de
DM decaigan en particulas del SM, las cuales ya son detectables.

Entre las particulas del SM que se generan se encuentran los rayos gamma de alta
energia. El Observatorio HAWC monitorea las 31 galaxias estudiadas, y en caso
de detectar un exceso de sefial de rayos gamma proveniente de alguna de estas
galaxias, en este caso se plantea la posibilidad de que provenga del decaimiento
de particulas de DM de dicha galaxia.

Los limites de exclusion experimentales tras 1017 dias de observaciéon con HAWC,
son los mostrados en las Figuras (5.9)-(5.13).

Nuevamente, debemos de entender un poco de la fisica detras de estos resultados
para poder entenderlos.
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Notemos que, a diferencia de la aniquilaciéon de particulas, la hipdtesis de de-
caimiento solo se necesita el comportamiento de una sola particula, sin importar
doénde esté localizada espacialmente a lo largo del halo, ni considerando la in-
teraccion con su antiparticula. Bajo estas hipotesis es posible plantear cotas al
comportamiento de la particula de DM. El tiempo de vida minimo que se asocia a
la DM para poder tener sefial corresponde a la misma edad del Universo:

ry=4.3x 10" segundos (5.2)

ya que en caso de ser menor, ya habria ocurrido el decaimiento de particulas y
la deteccion indirecta de algunas de ellas seria plausible. De otra forma, si se
considerara un tiempo de vida de la DM mayor a la edad del Universo entonces
solo una pequena fraccion de particulas de DM habria decaido hasta el momento,
por lo que la probabilidad de deteccidn es casi nula.

Por otro lado, recordemos que la hipdtesis de decaimiento de una particula de DM
surge a partir de la suposicion del rompimiento de la paridad R en SUSY, lo cual
a su vez nos brinda una cota superior sobre el tiempo de vida media de la forma:

tsysy = 1 X 1077 segundos (5.3)

1077

- — X - bb

— 10%°
=S 10— Andiv --- UGC1501 - - UGC5427 — UGC7559
LE — uccsss? — UGCT7047 --- UGC5272 DDO52
10 — DDO101 — DDO154 — DDO168 - - -+ Haro29
10" - .- Haro36 —IC10 — WLM — UGC7603
10% E- ---+ UGC7861 - .- DDO125 — UGC7866 DDO43
Lo b~ c1613 --- NGC6822 - - UGC7916 — UGC5918
— AndIV — UGCT7232 ---.DDO133 UGC8508
14
10" = yGco4ss — NGC3741 — UGC11583
1 1 1 1 1 1 1 1 I 1 1 1 1 1
1 10
Masa (TeV)

Figura 5.9: Limites de exclusion para decaimiento correspondientes a las 31 galaxias dlrr estudia-
das por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de decaimiento bb.
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I UGC8837 — UGCT7047 ---. UGC5272 DDO52
— DDO101 — DDO154 — DDO168 --- Haro29
10" - - Haro36 —IC10 — WLM — UGC7603
10% E- -- -+ UGCT7861 -.- DDO125 — UGC7866 DDO43
s L Ic1613 --- NGC6822 -.- UGC7916 — UGC5918
— AndIV — UGCT7232 ---.DDO133 UGC8508
10 — yccoass — NGC3741 — UGC11583

10
Masa (TeV)

Figura 5.10: Limites de exclusion para decaimiento correspondientes a las 31 galaxias dlrr estu-

diadas por el Observatorio HAWC bajo la hipdtesis del canal de decaimiento ¢7.

65



66

CAPITULO 5. ANALISIS DE DATOS Y RESULTADOS
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E — uccsss? — UGCT7047 --- UGC5272 DDO52
10 — DDO101 — DDO154 — DDO168 -- -+ Haro29
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Figura 5.11: Limites de exclusion para decaimiento correspondientes a las 31 galaxias dlrr estu-
diadas por el Observatorio HAWC bajo la hip6tesis del canal de decaimiento pt ™.
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Figura 5.12: Limites de exclusion para decaimiento correspondientes a las 31 galaxias dlrr estu-

diadas por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de decaimiento 7+ 7™.
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=< Lot p Andiv ---- UGC1501 - - UGC5427 — UGC7559
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1 10
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Figura 5.13: Limites de exclusion para decaimiento correspondientes a las 31 galaxias dlrr estu-
diadas por el Observatorio HAWC bajo la hipétesis del canal de decaimiento WTW .

el cual es un valor de tiempo diez veces mas grande que la edad del universo, por
lo que este valor se convierte en la cota superior para el tiempo de vida media de
una particula de DM.

Con lo anterior, pasamos ahora a las graficas mostradas para el caso de decaimien-
to (Figuras (5.9)-(5.13)). Notamos que ahora las curvas tienen un comportamiento
céncavo, aunque en su mayoria son monotonamente crecientes. Esto se asocia a
la sensibilidad del Observatorio HAWC, ya que al ser mds sensible para altas
energias que para bajas energias, conforme la masa es mayor el limite se vuelve
mds restrictivo, por lo que el limite de exclusion representa una cota inferior y el
limite tedrico una cota superior al valor posible de tiempo de vida media en caso
de deteccion.

Notamos que nuevamente el canal mds restrictivo es el de los leptones 7777,
mientras que el menos restrictivo es el de los quarks 77.

También se puede notar que los limites experimentales estan contenidos dentro de
un rango de aproximadamente tres ordenes de magnitud de diferencia.

Similar al caso de aniquilacién, ninguna de los limites experimentales sobrepasa
el limite tedrico propuesto de fy, por lo que el modelo no queda descartado, pero
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es importante sefalar que estos limites son muy restrictivos para altas energias,
llegando casi al limite teérico (Figura (5.12)).

Es importante mencionar que los limites obtenidos mediante la observaciéon de
las dIrr estdn dentro del mismo rango de magnitudes que los limites previamente
publicados por la Colaboracion HAWC analizando las dSph en su campo de vi-
sion [41], habiendo algunos limites de las dIrr mas restrictivos que los de las dSph.
Esto confirma lo mencionado previamente de que la poblacién de dIrr constituye
una nueva y muy relevante poblacioén de objetos para la busqueda de DM.

5.2.2. CTA

El Observatorio CTA, por su metodologia de operacidn, necesita observar obje-
tos previamente conocidos y estudiados para reducir al minimo el tiempo nulo de
observacion. Por ésto es que no es viable considerar, por el momento, a las dlrr
como blanco de estudio de CTA, entonces consideraremos los objetivos candida-
tos de CTA mas semejantes a las dlrr: las dSph. Ademads, aprovechando el hecho
de que CTA podra observar ambos hemisferios, consideraremos dos objetivos del
Norte y dos del Sur. Los objetivos seleccionados son cuatro dSph bien conocidas
y estudiadas previamente, los cuales se muestran en la Tabla 5.2.

PN o 6 logyoJo.50 logy9 Do 50
Nombre Hemisferio ] ] [TeV%O- ] [TeVl(? em2]  Ref.
Coma Berenices Norte 186.74 23.90 12.52 14.67 [42], [43]
Triangulum II Norte 33.32  36.18 14.44 15.42 [42], [43]
Reticulum II Sur 53.92 -54.05 11.76 14.03 [42], [43]
Tucana II Sur 34298 -58.57 13.05 15.45 [43]

Tabla 5.2: Informacién de las dSph consideradas para el Observatorio CTA. Columnas de izquierda
a derecha: nombre respectivo de la galaxia, hemisferio de localizacion, ascencion recta en grados,
declinacién en grados, logaritmo base diez del factor astrofisico de aniquilacién para una apertura
angular de 0.5° y logaritmo base diez del factor astrofisico de decaimiento para una apertura
angular de 0.5°.

A diferencia de lo mostrado con el Observatorio HAWC, para las dSph no se
utiliz6 CLUMPY para estimar los factores astrofisicos, dado que en la literatura
previamente se han estimado estos valores para observatorios de Cherenkov at-
mosférico.

Aniquilacion de materia oscura

Para el Observatorio CTA unicamente se calcularon los limites de exclusion para
aniquilacion de DM ya que el algoritmo para el calculo del caso de decaimiento
apenas se estd desarrollando. Los canales de aniquilacién considerados para este
analisis son:
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Aniquilacion
X - T
AV A T
Xx~ — bb
XTxm o WEWS

Podemos notar que el canal de quarks ¢, que se considerd para el Observatorio
HAWC, no se consider6 para el Observatorio CTA y ésto se debe a que al analizar
este canal en particular surgen problemas en el cédigo ctools que producen una
divergencia en los cdlculos. Este problema actualmente se encuentra en proceso
de solucion.

Como se menciond previamente, los limites de exclusion obtenidos para el Ob-
servatorio CTA son a partir de simulaciones, no de datos reales. Cada simulacién
arroja resultados similares, mds no idénticos, es por ésto que es necesario realizar
varias simulaciones con las cuales se puede establecer una tendencia del com-
portamiento y estimar un resultado promedio. Para este trabajo se realizaron 35
simulaciones para cada canal de decaimiento, con los cuales se estimo el limite de
exclusion respectivo.

Por otro lado, recordemos que la metodologia para la colecciéon de datos del
Observatorio CTA estd basada en tiempos efectivos de observacidn, es decir en
cudntas horas efectivas se observé directamente a la fuente estudiada. En las si-
mulaciones realizadas para este trabajo se consideré un periodo de observacion
de 500 horas a cada galaxia. Este tiempo de observacion se tomé con base en los
tiempos de observacion establecidos en publicaciones realizadas por la colabora-
cién de CTA.

Los resultados obtenidos a partir de las simulaciones son los mostrados en las
Figuras (5.14)-(5.17).

Los limites obtenidos simulando la observacion de las dSph con el Observatorio
CTA tienen una morfologia similar a la descrita para los respectivos limites ob-
tenidos experimentalmente con el Observatorio HAWC: las curvas de exclusion
tienen una curvatura convexa, indicando que el valor minimo de las curvas se
encuentra en la region de funcionamiento mds sensible del detector. Asimismo,
también exiten variaciones en la pendiente de las curvas dependiendo del canal
considerado: hay curvas cuya curvatura estd muy marcada y no muestran mu-
chas variaciones a lo largo del rango de energias estudiado, como lo muestran los
limites para el canal WTW~; también se tiene el caso contrario donde los limi-
tes tienen una curvatura no tan pronunciada y se muestran mas suaves, Como son
las simuladas para el canal bb; y finalmente se tienen las curvas que muestran un
crecimiento mds pronunciado en su pendiente conforme se consideran masas mas
grandes, como lo obtenido para el canal u*u~.
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Figura 5.14: Limites de exclusion para aniquilacién correspondientes a las 4 galaxias dSph estu-
diadas por el Observatorio CTA bajo la hipétesis del canal de aniquilacién bb.
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Figura 5.15: Limites de exclusion para aniquilacién correspondientes a las 4 galaxias dSph estu-
diadas por el Observatorio CTA bajo la hipétesis del canal de aniquilacion p g~
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Figura 5.16: Limites de exclusién para aniquilacién correspondientes a las 4 galaxias dSph estu-
diadas por el Observatorio CTA bajo la hipétesis del canal de aniquilacién 77~
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Figura 5.17: Limites de exclusion para aniquilacion correspondientes a las 4 galaxias dSph estu-
diadas por el Observatorio CTA bajo la hipétesis del canal de aniquilacién WHW .,

De igual manera que lo obtenido experimentalmente, se puede apreciar que hay
canales mads restrictivos que otros y nuevamente se muestra que los limites me-
nos restrictivos corresponden al canal de quarks bb, mientras que los limites mds
restrictivos son los resultantes del canal de leptones 717, similar a lo obtenido
experimentalmente con el Observatorio HAWC, y donde ademads alcanza a rens-
tringir el modelo considerado de manera muy fuerte para masas desde ~ 0.2 TeV
hasta ~ 3 TeV.

Es importante resaltar que para los cuatro canales considerados, el limite obtenido
para la galaxia Triangulum-II es el mds restrictivo de las cuatro galaxias estudia-
das, siendo hasta casi un orden de magnitud mas restrictivo que la segunda galaxia
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mds restrictiva de la muestra. Esto se debe al factor astrofisico tan grande que se
le ha asociado a esta galaxia. Es importante resaltar que ésta, junto con otras ga-
laxias, son consideradas dSph Ultra-Faint, que en espafiol se traducen como dSph
ultra-tenues, ya que son galaxias enanas descubiertas recientemente las cuales po-
seen poca cantidad de estrellas en su interior por lo que se tienen poca estadistica
para la estimacion de sus curvas de velocidades, por lo que el calculo de su con-
tenido de DM tiene una incertidumbre muy grande. Por ésto tltimo es necesario
tener cuidado en la consideracion de estas galaxias como blancos de estudio, de-
bido a la incerteza que puede conllevar su analisis.

Los resultados obtenidos muestran las ventajas y desventajas de la forma en que
cada uno de los observatorios recaba datos. En un caso se tiene una mejor reso-
lucién de los datos, asi como una mejor discriminacion entre rayos gamma y ha-
drones (CTA), mientras que por otro lado se tiene una mejor eficiencia en el ciclo
de trabajo, asi como la libertad de poder observar lugares nunca antes observados
sin la pérdida de tiempo efectivo (HAWC). Ambos observatorios mostraron resul-
tados semejantes, lo cual establece el andlisis correcto de los datos, asi como el
entendimiento bésico de la fisica que se encuentra detrds de todos los fendmenos
involucrados. No fue posible descartar el modelo utilizado para amplios rangos
de energias, pero si se establecieron restricciones fuertes, las cuales con mayor
cantidad de datos, podran ser atin mas restrictivas.
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CONCLUSIONES Y TRABAJO A FUTURO

A continuacion se muestran las conclusiones obtenidas a partir del trabajo antes
presentado, asi como los planes a futuro para el seguimiento de este anélisis.

6.1. Conclusiones

Existen diversos experimentos dedicados a la busqueda de rayos gamma, pero el
que trabaja en el rango de energias mads alto es el Observatorio HAWC. Posee
diversas ventajas debido a su metodologia de observacion, como es el estudio de
fuentes extendidas, asi como poder observar diversas fuentes astrofisicas de ma-
nera simultdnea sin perder tiempo efectivo de medicion, y €sto permite que se
realicen observaciones y andlisis sobre nuevas poblaciones de forma libre. Es por
ésto que se seleccion6 una poblacién de 31 galaxias dIrr dentro del campo de vi-
sion de HAWC para su andlisis como fuentes de DM. Con los datos obtenidos en
un periodo de 1017 dias no hubo deteccion de sefiales atribuibles a DM, es decir
que fue posible explicar las sefiales obtenidas a partir de procesos previamente
conocidos, asi como sefales correspondientes a fluctiaciones del fondo astrofisi-
co. Al no haber deteccion de DM, se realizaron las estimaciones de los limites de
exclusion para los valores de (ov) y 7y, que corresponden a las hipétesis de ani-
quilacién y decaimiento de DM respectivamente, con masas de 1 a 100 TeV. Para
el caso de aniquilacion los limites de exclusion resultaron ser de ordenes simila-
res a los limites de exclusion a partir de las dSph, publicadas en la literatura. Por
otro lado, los limites de exclusion para la hipétesis de decaimiento de DM tam-
bién muestran un comportamiento restrictivo similar al de las dSph, siendo més
restrictivas en alguno de los casos. Estos resultados nos indican que la poblacién
de dlIrr es tan efectiva como blancos de estudio a altas energias para la busqueda
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indirecta de DM como son las dSph. Todo lo anterior estd basado en la hipdte-
sis que estipula que las dIrr y las dSph son semejantes a muy altas energias, ya
que no existen procesos en ellas capaces de producir rayos gamma en el rango de
energias en que HAWC funciona.

Partiendo de la idea de que no existe otro experimento para la deteccion de rayos
gamma con un rango similar o mayor a HAWC, estd en proceso de planificacion y
construccién un arreglo de telescopios de imagen Cherenkov en aire de distintos
didmetros llamado CTA, los cuales estardn divididos en dos subarreglos locali-
zados en Espana y Chile, llamdos CTA Norte y CTA Sur respectivamente. Todo
el arreglo en conjunto trabajard en un rango de energias mas amplio que el de
HAWC, ademas de que por su diferente metodologia en el proceso de observa-
cion, las mediciones son mas precisas. Por ésto, se selecciond una poblacién de 4
galaxias dSph para la simulacién de su produccién de rayos gamma para realizar
bisquedas indirectas de DM en ellas utilizando el Observatorio CTA. A partir de
dichas simulaciones, se estimaron limites de exclusién para el valor (ov) corres-
pondiente a la hipétesis de aniquilacion de DM en un rango de masas de 0.1 a
100 TeV. Los limites de exclusion obtenidos fueron congruentes con lo esperado
tedricamente, ya que son muy similares a los limites obtenidos a partir de datos
experimentales publicados por distintos experimentos previamente, pero €stos son
mas restrictivos y €sto se puede deber a las horas de observacion estimadas para
cada fuente, a la sensibilidad de CTA y al rango mas amplio de energias en que
trabaja.

Ninguno de los limites calculados con HAWC y CTA sobrepasaron los limites
tedricos preestablecidos por las hipdtesis consideradas, por lo que no es posible
aun descartar el modelo de DM utilizado (WIMP). A pesar de ésto, los limites
de exclusion obtenidos, principalmente los de decaimiento para las dlrr y los de
aniquilacién para las dSph, representan restricciénes fuertes al modelo. Esto hay
que tomarlo con la precaucion debida ya que de representa un solo modelo entre
tantos existentes, y en caso de llegar a ser descartado implicaria que hay que con-
siderar otros modelos.

De igual manera, los resultados obtenidos confirman la complementacion entre los
dos detectores, ya que el cielo observable es cubierto al mas del 95 % por ambos
detectores en conjunto. De igual manera, si se realizaran campafias de observa-
cién simultdneas, ambos detectores se complementarian mediante sus distintas
ventajas en sus propios métodos de observacion, pudiendo llegar a analizar obje-
tos extensos, varios de forma simultdnea, en un rango de energias mas grande y
con una mejor precision.

A pesar de no haber obtenido deteccién asociada a DM, los andlisis realizados
mostraron a la poblacién de galaxias dIrr como un conjunto de blancos relevantes
en el estudio de DM, siendo ésta similar y comparable a la poblacién de dSph
a muy altas energias. También fue posible observar las ventajas de cada método
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de deteccidn, asi como considerar la utilidad y gran avance en la deteccién por
sistemas hibridos: arreglos extendidos y telescopios atmosféricos.

6.2. Trabajo a futuro

Por cuestiones de tiempo, en este trabajo no se presenta los limites de exclusion
para decaimiento mediante las simulaciones para el Observatorio CTA, por lo que
es el siguiente paso inmediato a seguir.

Posteriormente, tenemos que a partir de un conjunto de limites de exclusién, don-
de cada limite estd asociado a una galaxia observada o simulada, es posible cal-
cular un Iimite combinado a partir de todas ellos, es decir obtener un limite de
exclusion a partir de la combinacion de sefales de las fuentes estudiadas. Es por
ésto, que se planea calcular el limite combinado para aniquilacion y decaimiento
de DM con HAWC y CTA (una vez que se tenga los respectivos resultados de
decaimiento con CTA). Estos limites pueden ser tan restrictivos como el limite
mas restrictivo de la muestra, o mas restrictivo que todas en general. Ahi radica
lo interesante de calcularlo, ya que podria restringir ain més el modelo de DM
utilizado.

Partiendo de que se necesita una muestra de limites para realizar un andlisis com-
binado, se planea hacer los mismos procedimientos realizados en este trabajo para
una muestra de cientos de galaxias dlrr, lo cual brindaria una gran cantidad de
limites de exclusion nunca antes estimada para esta poblacion, y que a su vez
seria de amplio interes un limite combinado de una muestra tan grande.

De forma simultidnea, ya que se conocid y entendié la metodologia del andlisis
de datos de CTA a partir de simulaciones, se planea expandir la bisqueda de DM
a otro tipo de poblaciones, en particular a cimulos de galaxias, ya que al ser un
arreglo de cientos de telescopios atmosféricos, serd posible también ver fuentes
extendidas con muy buena resolucion.
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ESTIMACION POR Maximum Likelihood

En el Capitulo 5 se menciona la utilidad del método estadistico Maximum Like-
lihood para estimar los valores que mejor ajustan y los limites de exclusion para
los pardmetros del caso de DM considerado. Este método restringe los valores de
los parametros libres maximizando la funcion Likelihood a partir de un conjunto
de datos.

Sea un conjunto de datos X = (X, ...,x,) y consideremos una funcién de densidad
f(x]0) que los describa. Entonces, cuando el conjunto de datos X es observado,
es decir X = x, la funcién para 6 definida como:

Z(0]x) = f(x6), (A1)

es la funcion Likelihood.
Si X es un vector aleatorio discreto, entonces .2 (0|x) = Py (X = x), donde Py(X)
es la probabilidad de que la variable aleatoria X tome el valor de x. Si comparamos
la funcién Likelihood para dos puntos distintos del parametro libre 6 encontramos
que:

Py, (X =X) =2(0)|x) > Py, X =x) = .Z(62]x), (A.2)

y ésto nos indica que es mds probable que la muestra observada haya ocurrido con
0 = 6, que con 0 = 0;, que a su vez puede interpretarse como que 8 es un valor
mads plausible para el verdadero valor de 6 que 6,. Esta manera de interpretar
el resultado es la mas util, ya que nos lleva a examinar el comportamiento de la
muestra observada X bajo distintos valores de 6. Esta es la razén para encontrar
el valor de 6 que maximice la funcién Likelihood, ya que estimaria el valor mas
cercano al valor real de 6. [44]

Para el Observatorio HAWC consideremos la funcién Likelihood, pero ahora con
dos parametros libres ) = Sy 0; = F, los cuales corresponden a la senal detectada
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y al fondo astrofisico, para una conjunto de datos observados D. Debido a que la
sefial detectada no es continua, entonces la funcidon Likelihood asociada es de la
forma:

log Z(Sik, Bix|D) = Zk [Nixlog(Bix+ Six —log(Nix!) — (Bix+5Six) ] (A3)
donde S; ; es el nimero de eventos esperados a partir de nuestro modelo de DM,
B i es el nimero observado de eventos asociados al fondo astrofisico en una re-
gion de interés y alrededor de la posicion de la fuente estudiada; y N, ; es el nime-
ro total de eventos observados. Esto describe la probabilidad de que un modelo
(las hipétesis) con parametros S y F puedan explicar al conjunto D.
El indice i corre a lo largo de una reticula espacial del arreglo, mientras que el
indice k corre a lo largo de los sensores que detectaron sefial en el arreglo.
Finalmente, podemos estimar la funcion Likelihood para el caso donde se conside-
ra que no hay sefial, es decir que todos lo eventos se atribuyen al fondo astrofisico,
Z(Six =0,B;|D). Por el contrario, también tenemos la funcién Likelihood para
el maximo valor del pardmetro de la sefial, .2 (S,zk,B,-7k|D). Con ambas funciones,
podemos definir el Test Statistic a partir de la funcion Likelihood de la forma:

TS = —2log 2 (Six = 0. BialD (A.4)
L(Six,BixlD )’ '

y con este valor se tiene una referencia de qué tan bien se ajusta el modelo de DM
al conjunto de datos observados D. Al numerador se le conoce como la “hipétesis
nula”. La significancia estadistica se obtiene de la forma:

o =VTS. (A.5)

Cuando se tiene un valor de ¢ > 5 indica que el modelo de DM describe un
99.9999 % del conjunto de datos observados, y es posible confirmar la deteccion.
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