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Limites para deteccién indirecta de materia

oscura a través de rayos gamma y neutrinos

Marcelo Rios Rocha

Resumen

Este trabajo se enfoca en establecer limites para la deteccién indirecta de materia
oscura mediante estudios de flujos de Rayos Gamma y Neutrinos, a través de la

observaciéon de astroparticulas producidas por fuentes césmicas.

Para lograr este objetivo, en nuestro estudio utilizamos dos perfiles que describen
la distribucién de densidad de materia oscura en la Via Lactea: Einasto y Burkert.
Dichos perfiles nos permiten realizar estimaciones de los flujos de Rayos Gamma

o Neutrinos producidos por materia oscura.

En particular, nos enfocamos en un area de 15° x 15° con centro en el centro
galactico observado desde la Tierra, ya que esto nos permite comparar nuestros
resultados con los datos obtenidos por los experimentos Fermi-LAT para rayos

gamma e IceCube para neutrinos.

Este trabajo se basa en la hipotesis de que la materia oscura presente en nuestra
galaxia corresponde a la clase de DM conocida como Particula Masiva Débilmente
Interactuante (WIMP, por sus siglas en inglés) la cual es capaz de aniquilarse o

desintegrarse.

Como resultado de la aniquilacién o desintegracion, esta produce distintas particu-
las, las cuales viajan por el espacio hasta llegar a la Tierra, donde podemos de-
tectarlas de diferentes maneras, pueden ser detectadas directamente fuera de la
atmosfera, como en el caso del experimento Fermi-LAT, o luego de interactuar con
la atmosfera mediante los estudios de lluvias de astroparticulas, estudios que se
realizan utilizando la Radiacion de Cherenkov. Estudiaremos estas situaciones y
calcularemos valores como, la seccién eficaz de aniquilacién y el tiempo de vida
media de la DM

Bajo las suposiciones anteriores y concentrandonos en particulas de materia oscura

A%



con masas en la escala de los Gigaelectronvolts (GeV), capaces de aniquilarse o

desintegrarse, en los canales bb, WTW~, 7t77 v pji.

Para el caso de aniquilacion de DM, nuestros resultados se obtuvieron gracias a
una comparacién directa de una simulacion de flujos de rayos gamma, con los datos
observacionales del experimento Fermi-LAT, lo que nos permitié estimar valores
para la seccién eficaz de aniquilacién ({(ov)) para distintas masas de materia oscura.
Nuestros resultados para masas del orden de los 100 [GeV] sugieren una seccién
eficaz del orden de (ov) = 8 x 10726 [cm?3/s], para el canal 777~ mientras que para
los canales bb, W+W ™ y pji se obtuvo un valor aproximado a {ov) = 2 x 107%
[cm3/s]. Siendo el primer valor el més cercano a la seccién eficaz de la abundan-

cia f6sil de materia oscura estimado por la misién Planck, (ov) = 3x 1072¢ [cm3/s].

Por otro lado, en el caso del decaimiento, nuestros resultados sugieren que, para
los canales de decaimiento estudiados, la materia oscura es una particula estable
a escalas cosmoldgicas de tiempo. Esto debido a que el tiempo de vida media
(Tpam) estimado para la materia oscura, es mayor a la edad del universo, es decir,

Toam > 4,5 x 1017 segundos.

Ademés, los resultados obtenidos de nuestro andlisis para el caso de los neutrinos
muestran que es interesante continuar los estudios en el rango de energias entre
los 10 [GeV] hasta los 100 [GeV]. Ya que los valores maximos para los flujos de
neutrinos simulados, en ese rango de energias, se acercan bastante a los datos ob-

servados por el experimento IceCube, especialmente para masas de materia oscura

en el rango de 30 [GeV] a 500 [GeV].

Finalmente, nos gustaria mencionar ain se puede mejorar el analisis en estos es-
tudios, teniendo en cuenta la presencia de fuentes adicionales de rayos gamma y
neutrinos, como lo son los pulsares, supernovas, entre otros. Fuentes que pueden
afectan directamente las observaciones, por lo que deberian ser excluidas del anali-

sis.
Ademas, en el caso de los flujos de neutrinos, es relevante considerar que el expe-

rimento IceCube es capaz de detectar y diferenciar los distintos tipos de sabores

de neutrinos presentes en el Modelo Estandar, mientras que en este trabajo se
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consider6 un flujo de neutrinos el cual no distingue a los distintos tipos de neutri-
nos. Lo que da como resultado que el flujo que logramos estimar es notablemente
superior a los flujos observado por el experimento IceCube, lo que implicaria que
la materia oscura ya deberia haberse detectado, lo que sabemos que ain no ocurre,

por lo que en ese caso es importante tener en cuenta dicha consideracion.
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Introduccion

A pesar del éxito que ha tenido el Modelo Estandar de la fisica de particulas tanto
en sus aplicaciones como en sus predicciones, como lo fue el bosén de Higgs, ain
existe una particula que ha sido uno de los enigmas mas intrigantes y desafiantes
de la fisica moderna, la materia oscura (DM, por sus siglas en inglés). Actualmen-
te, existen bastantes observaciones que estan a favor de la presencia de materia
oscura, como por ejemplo, los estudios de la curva de rotacién de las galaxias [1],
la dindmica de los ctimulos globulares [2] o las fluctuaciones del Fondo Césmi-
co de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés) [3], entre otras. Pero a pesar
de todos los esfuerzos realizados para su deteccién, la materia oscura no ha po-

dido ser detectada, por lo que su naturaleza fundamental sigue siendo desconocida.

Uno de los candidatos méas prometedores que se han teorizado para explicar su exis-
tencia son las llamadas Particulas Masivas Débilmente Interactuantes (WIMPs,
por sus siglas en inglés), las cuales son particulas con masas en los rangos de los
GeV-TeV. Los WIMPs son particulas capaces de interactuar a través de la fuerza
nuclear débil y también mediante la fuerza de gravedad. Son particulas estables y
eléctricamente neutras, por lo que estas podrian explicar la abundancia de materia

oscura estimada por la misién Planck [3], Qparh? ~ 0,12.

Se espera que en zonas de alta densidad de materia oscura, esta sea capaz de
interactuar con particulas de su mismo tipo mediante aniquilacion. En este caso,
supondremos la presencia de un halo galactico compuesto por materia oscura,
en donde esta puede aniquilarse o incluso decaer, produciendo distintos tipos de
particulas conocidas en el proceso. Estas particulas podrian incluir nticleos pesa-
dos, rayos gamma o neutrinos, entre otras. Por lo que detectar estas particulas

podria darnos pistas para continuar con la busqueda de la DM.
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Para poder medir estas particulas conocidas, la Radiacién de Cherenkov se presen-
ta como una herramienta prometedora para abordar este desafio, ya que podria ser
utilizada para detectar flujos de rayos gamma y neutrinos asociados con posibles
interacciones de la materia oscura, lo que permitiria obtener informacion valiosa

sobre sus propiedades y caracteristicas.

Observatorios de rayos gamma de energias cercanas a los TeV parecen prometedo-
res en esta bisqueda de la materia oscura. Entre estos estan experimentos como
Fermi Gammoa-ray Space Telescope (Fermi-LAT) o el futuro Southern Wide-field
Gamma-ray Observatory (SWGO) y Cherenkov Telescope Array (CTA), los cuales
podrian ser capaces de detectar particulas de muy alta energia e incluso, debido
a su amplio campo de vision, podrian observar emisiones provenientes del halo
de la Via Lactea. El centro galactico se destaca como punto de interés, debido a
que se espera una alta concentracion de materia oscura, como lo proponen los mo-

delos de distribucién de densidad de materia oscura de Einasto [4] y de Burkert [5].

En este trabajo se consideran las observaciones hechas por Fermi-LAT para flujos
de rayos gamma de energias superiores a 1 GeV [6]. En particular, nos concentra-
remos en un area de 15° X 15° respecto al centro de la Via Lactea, con la intencion
de estimar flujos de rayos gamma o neutrinos producidos por la aniquilacién o

decaimiento de materia oscura.
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Capitulo 1
Introduccion al Modelo Estandar

El Modelo Estandar (ME) de la fisica de particulas es una teoria que describe
las particulas fundamentales y las fuerzas que interactian entre ellas, en donde
dichas interacciones se suelen representar a través de diagramas de Feynman'. El
ME es el marco tedrico més aceptado en la fisica de particulas y ha sido rigurosa-
mente probado por experimentos durante décadas. Dicha teoria postula que todas
las particulas elementales pueden clasificarse en: fermiones (espin 1/2) y bosones
(espin entero) [7]. Los fermiones observados se dividen en quarks y leptones, y
existen tres familias de cada grupo. Estas particulas forman la materia ordinaria.
Por otro lado, los bosones son responsables de las interacciones fundamentales,
como la electromagnética, la nuclear fuerte y la nuclear débil. E1 ME también
predice la existencia del bosén de Higgs, cuya existencia esta relacionada con la

masa a todas las demds particulas [8].

A pesar de su éxito, el modelo estandar tiene limitaciones y no explica algunos
fenémenos como la materia oscura [2], masa de los neutrinos [7], gravedad, entre
otros. Debido a ello, es de interés actual el estudio de nuevas teorias o extensiones
del modelo estandar que nos ayuden a explicar lo que el ME no puede hacer por

si mismo.

IEs una representacién gréfica utilizada en la fisica para describir y calcular las interacciones

entre particulas elementales.



Limites para deteccién indirecta de materia oscura a través de rayos gamma y
Capitulo 1 neutrinos

Standard Model of Elementary Particles

three generations of matter three generations of antimatter interactions / force carriers
(elementary fermions) (elementary antifermions) (elementary bosons)
I 1] i} | 1] I
mass | =22 MeV/c? =128 GeV/c? =173.1 GeVic? =2.2 MeV/c? =1.28 GeV/c? =173.1 GeVic? o =124.97 GeVlc?
charge | % % % - - - = -% o 0
spin | % u % c: % t % u v % C g % -t . 1 “ 0 H
up charm top antiup anticharm antitop gluon higgs
J _J J » J | Pl
=47 Mevie? =96 Mev/c? =418 GeVie? =4.7 Mev/c? =96 Mevic? =418 GeV/e? 0

- -4 -4 % d % = % 5 0
% d g % S g % b % 7 % S % 1 w

down strange bottom antidown | antistrange| antibottom| | photon
J J _J _J al, ) /| M

=0.511 MeVic? =105.66 Mev/c? =1.7768 Gev/c? =0.511 MeVic? =105.66 Mev/c? =1.7768 GeVvic? =91.19 GeV/c?
. @I @I @I @I @I @I @
electron muon tau positron antimuon antitau Z° boson
: <2.2evic? <0.17 MeV/c? <18.2 MeV/c? <22 E\llc’_ <0.17 Mei!:’ <18.2 MEZ{:" =80,39 GeV/c? =80.39 GeV/c?
- @ @I || I I || @I @
- ﬁ!fuitrrizz ngjl‘:g:o neumhl'lino anet::lzt:t?'?no antm:ﬂl"ino antint:::h'ino LW+ boson || W~ boson

Figura 1.1: Particulas elementales que componen al modelo estandar de la fisica
de particulas. Fuente: CPAN.

1.1. Fuerzas fundamentales

Las fuerzas fundamentales de la fisica de particulas son las fuerzas que actian
entre las particulas subatémicas, y son las responsables de la interacciéon entre
ellas.

En la fisica se reconocen cuatro fuerzas fundamentales: la fuerza nuclear fuerte,
nuclear débil, electromagnética y gravitatoria (esta ultima no se incluye dentro
del ME).

1.1.1. Fuerza nuclear fuerte

La fuerza nuclear fuerte es la fuerza que mantiene unidos y estables los ntcleos
atomicos y es responsable de la cohesion de los protones y los neutrones, como se
puede ver en la figura 1.2. Es la fuerza mas fuerte de las cuatro, la cual es mediada

por los gluones y solo acttia a distancias muy cortas, del orden de los 107'® metros

[7].
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Figura 1.2: Representacion de la estructura interna de los protones y neutrones.
Aqui se puede apreciar su composicion a partir de estas combinaciones de quarks
Up (u) y Down (d). Los quarks se mantienen unidos gracias a la fuerza nuclear

fuerte mediada por los gluones (linea ondulada). Fuente: CPAN.

1.1.2. Fuerza nuclear débil

La fuerza nuclear débil es mediada por los bosones W*, los cuales estdn cargados
eléctricamente y los bosones Z, los cuales tienen carga eléctrica nula. Esta fuerza es
esencial para entender el comportamiento de la materia a nivel subatéomico y para
explicar algunos fenémenos radiactivos en la naturaleza como la desintegraciéon
beta. La figura 1.3 muestra dicho proceso, el cual es mediado por un bosén W~ en
el que un neutrdn, el cual se compone de un quark up y dos quarks down, decae en
un protén, compuesto por dos quarks up y un quark down, emitiendo un electrén
y un antineutrino electrénico. Este proceso es importante en la naturaleza, ya que
es responsable de la descomposicién de elementos radiactivos y de la produccién

de energia en las estrellas.



https://www.i-cpan.es/detallePregunta.php?id=2
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Figura 1.3: Diagrama de Feynman para la desintegracion beta, en donde se muestra
como un neutréon compuesto por dos quarks down y un quark up decae, mediante
la interaccién débil, en un protéon, formado por un quark down y dos quarks up,
por lo que mediante el bosén W~ se emite un anti-neutrino electrénico (7,.) y un

electron (e™). Fuente: tex.stackexchange.

1.1.3. Fuerza electromagnética

La fuerza electromagnética es la responsable de la interaccién entre las particulas
cargadas eléctricamente, como los electrones y los protones, entre otras.

La fuerza electromagnética es una fuerza de larga distancia, que actia entre
particulas cargadas eléctricamente. La figura 1.4, muestra como dos electrones se
repelen, interaccién que se encuentra mediada por el intercambio de un fotén entre

ambas particulas.

Figura 1.4: Diagrama de Feynman para la repulsion de dos electrones, en donde
un electréon emite un fotén, el cual es absorbido por el otro electrén, modificando

ambas trayectorias. Fuente: Luque, Bartolo.



https://tex.stackexchange.com/questions/617907/tikz-feynman-how-to-do-a-feynman-diagram-of-a-beta-decay
http://divulgacioncientificadecientificos.blogspot.com/2019/03/diagramas-de-feynman-bartolo-luque.html
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1.1.4. Fuerza gravitatoria

La fuerza gravitatoria es aquella que ejercen todos los objetos con masa, atrayéndo-
los entre si. Es una fuerza muy débil en comparacién con las otras tres fuerzas
fundamentales. La formulacién cldsica para la fuerza de gravedad (F}) entre dos
cuerpos con masas m; y ms, separados por una distancia r, es mediante la ecuacién
1.1, en donde G es la constante de gravitacién universal, la que tiene un valor de
G = 6,67 x 1071 [Nm?/kg?] [9].

mqmme
. (1.1)

La fuerza de gravedad no se encuentra descrita en el ME, pero no se descarta

F,=G

r

la hipétesis de que dicha fuerza podria estar mediada por una particula ain no

descubierta a la cual se le da el nombre de Graviton.

1.2. Particulas del modelo estandar

En el Modelo Estandar, las particulas se clasifican en dos categorias caracterizadas
seguin su estadistica de espin [7]: fermiones, con espin semi entero, y bosones, con

espin entero o nulo, como muestra la figura 1.1.

Los fermiones, como podemos ver en la figura 1.1, tienen espin semi-entero y obe-
decen la estadistica de Fermi-Dirac, la que determina el color de los quarks, como
se aprecia en la figura 1.2. Y también obedecen al principio de exclusion de Pauli,
el cual establece que dos fermiones idénticos no pueden ocupar el mismo estado
cuantico simultaneamente. Esto lleva a que los electrones llenen los orbitales de los
atomos de manera ordenada, lo que a su vez determina las propiedades quimicas

de los elementos.

Por otro lado, los bosones tienen espin entero, como los fotones, gluones y los
bosones W* y Z, o espin nulo, como el bosén de Higgs. Obedecen la estadistica
de Bose-Einstein, esto significa que un nimero ilimitado de bosones puede ocupar
el mismo estado cuantico al mismo tiempo, lo que conduce a fenémenos como la

superconductividad.
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1.2.1. Fermiones

Los fermiones son particulas que tienen espin semi-entero (1/2,3/2,...), estan
divididos en tres familias o generaciones, cada una compuesta por particulas con
caracteristicas similares pero diferentes masas. Los fermiones son los bloques
bésicos para poder construir la materia y se dividen en dos categorias: quarks y
leptones. Estos pueden interactuar mediante colisiones, aniquilacion o también se
puede dar el caso de que una particula inestable decaiga en particulas mas livianas,
como se puede ver en la figura 1.6, en donde un mudn cargado negativamente (p~)
decae en un bosén W~ y un neutrino muénico (v,).

Asimismo, es importante resaltar la existencia de las antiparticulas, las cuales,
como podemos ver en la figura 1.1, son particulas idénticas a su contraparte pero
con carga eléctrica opuesta. Generalmente se denotan por la misma simbologia
que su contraparte, pero barradas, como puede ser el caso del quark anti-down (d)
presente en la figura 1.5

Quarks

Los quarks son particulas con espin 1/2 que experimentan la fuerza nuclear fuerte
y se combinan para formar hadrones, los cuales se pueden clasificar en mesones,
que se componen de un par quark-antiquark y bariones, que se componen de
combinaciones de tres quarks como los protones y neutrones en los nticleos atéomicos.
Hay seis tipos diferentes de quarks, cada uno con una carga eléctrica fraccionaria,
esto debido a que los quarks no se encuentran libres, sino que en estados ligados

para poder permanecer estables en el tiempo.

Figura 1.5: Estructura de un mesén pi cargado positivamente (7), el cual esté

compuesto por un quark up y un quark anti-down. Fuente: Wikipedia Commons.



https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Quark_structure_pion.svg
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La figura 1.2 muestra un ejemplo de las interacciones entre quarks, donde podemos
ver la estructura interna de los protones y los neutrones formados por la combina-
cién de tres quarks, mientras que en la figura 1.5 podemos ver la estructura interna

de un meson pi, el cual esta compuesto por un quark up y un quark anti-down.

Leptones

Los leptones son particulas con espin 1/2 que no experimentan la fuerza nuclear
fuerte y son responsables de la interaccion electromagnética y la fuerza nuclear
débil. Hay seis tipos diferentes de leptones con sus respectivas antiparticulas en
donde, debido a la carga eléctrica nula de los neutrinos, actualmente se estudia la
posibilidad de que sean su propia antiparticula. Algunas interacciones que implican
leptones las podemos ver en la figura 1.3 y en la figura 1.6, en las que se producen
bosones W~ debido al decaimiento beta y al decaimiento de un muén cargado

negativamente (u~), respectivamente.

Figura 1.6: Diagrama de Feynman para el decaimiento del muén cargado negati-
vamente £~ a un neutrino muonico (v,) y un bosén W~ el cual luego decae en un

electrén (e7) y un anti-neutrino electrénico (). Fuente: MICE.

1.2.2. Bosones

Los bosones son particulas que tienen espin entero (0,1,2,...) y son responsables
de transmitir fuerzas entre particulas. Hay cuatro bosones fundamentales en el
Modelo Estandar:



https://blogs.imperial.ac.uk/mice/2017/09/01/introducing-mice/
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Fotén

El fotén () es un bosén de espin 1 el cual transmite la fuerza electromagnética
y se encuentra presente en fenémenos como el bremsstrahlung (o radiacion de

frenado) [10], como muestra la figura 1.7, y el efecto fotoeléctrico [11].

Bremsstrahlung

e ¥ e

nucleus nucleus

Figura 1.7: Representacion grafica de la radiacion de frenado en donde un electrén
es afectado por un campo electromagnético, por lo que experimenta una aceleracién
negativa perdiendo energia cinética y, por conservacion de energia, emitiendo un

foton. Fuente: physics.stackexchange.

Bosones W* y Z

También con espin 1, los W* y Z son los bosones que transmiten la fuerza nuclear
débil. La fuerza nuclear débil es responsable de la desintegracién beta 1.3, donde
un neutrén se convierte en un protén y emite un electrén junto con un antineutrino

electronico.

Gluén

El gluén, con espin 1, es el boson que transmite la fuerza nuclear fuerte. Interactia
con los quarks, manteniéndolos unidos, como es en el caso los protones y neutrones
dentro del nicleo, como se puede apreciar en la figura 1.2 en donde los gluones,
representados por las lineas onduladas, son los responsables de la estabilidad de

dichas particulas.



https://physics.stackexchange.com/questions/249057/how-does-bremsstrahlung-occur-in-a-vacuumized-particle-accelerator
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Higgs

El boséon de Higgs, el tinico del Modelo Estandar con espin 0, es responsable de
conferir masa a otras particulas elementales mediante su interaccién con ellas a
través un proceso conocido como el mecanismo de Higgs [8]. Este proceso es el que
logra explicar por qué algunas particulas son masivas, mientras que otras, como

los fotones, no tienen masa.

1.2.3. Lagrangiano del Modelo Estandar

El Lagrangiano del Modelo Estandar de la fisica de particulas es una descrip-
ciéon matematica que especifica las simetrias y las interacciones de las particulas
elementales antes descritas. Este es fundamental en la formulaciéon de la teoria
cuantica de campos y juega un papel crucial en la prediccién de los fenémenos
fisicos observables.

Esta formulacién contiene términos que describen las particulas fundamentales
(V) y las fuerzas que actian entre ellas (G, W y B). Estos términos se agrupan

segin las simetrias e interacciones, como podemos ver a continuacién [12];

Loy = ﬁdyn + L+ Ly + LHiggs (1.2)
En donde,

1 174 1 a aur 1 174
Layn = —ZG;‘VGA“ — ZWWW o ZBWB“ , (1.3)
Line = iYy"D, W, (1.4)
Liziggs = (D, @) D"® — V(®), (1.6)

coni = 1,2, 3, representando a las tres familias de quarks, U = (Q;, L;, ug,, dg,, (r,),
en donde (g, = (er, g, Tr), Ur, = (UR, Cr,tr), dg, = (dg, Sr,br) vy O = ic2d*. Y

representan diferentes partes del Lagrangiano.
» Layn, representa la parte dindmica producida por los bosones.

» L., es la parte del Lagrangiano que nos describe las interacciones de los

fermiones y bosones.
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= Ly, es el conocido como sector de Yukawa o Lagrangiano de Yukawa y es
el responsable de describir las interacciones entre el bosén de Higgs y las

demés particulas para poder generar los términos de masa.

» Liiggs, también llamado el sector escalar, es el término que nos indica la

fisica relacionada con el campo escalar relacionado con el Higgs.

La estructura matematica de este lagrangiano se basa en una renormalizacion de
los operadores de la teoria de Yang-Mills basada en un grupo llamado Grupo de

Gauge, representado de la siguiente manera:

G =SUB)c®SU?2), @ U(l)y (1.7)

Donde cada simetria sera asociada a distintas interacciones,

SU(2), ® U(1)y : asociada a las interacciones Electrodébiles

SU(3)c : asociada a la Fuerza Nuclear Fuerte

Con Y representando la hipercarga, L la componente Left-Handed y C' el color.

En este trabajo no nos centraremos en la parte cuantitativa del modelo estandar,
por lo que no utilizaremos dicho Lagrangiano para los cédlculos y procedimientos
realizados. Pero es importante destacar este es el que describe todas las interaccio-
nes posibles entre las particulas mencionadas en la tabla 1.1 en donde se respetan

las leyes de conservacién de carga, momento lineal y energia total del sistema.
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Mas alla del Modelo Estandar

Cémo podemos ver, el modelo estandar de la fisica de particulas es una teoria que
describe de muy buena forma el comportamiento de las particulas y las fuerzas fun-
damentales que interactiian en el universo conocido. Sin embargo, esta teoria tiene
limitaciones y no puede explicar ciertos fendmenos observados en el universo, como
la materia oscura (DM) [2], la energia oscura [3], la asimetria materia-antimateria,

la masa de los neutrinos [7], entre otros.

Por lo tanto, la fisica mas alld del modelo estandar se enfoca en buscar nuevas
teorias que expliquen y resuelvan estas limitaciones del modelo estandar, exten-
diéndolo, pero sin desatender a los fenémenos ya observados, mediante la inclusion

de nuevas simetrias o particulas.

En este trabajo hacemos uso también del modelo estandar cosmologico ACDM, el
cual es un modelo en concordancia con la teoria del Big Bang y la consecuente
expansion del universo, como podemos ver en la figura 2.1. Este es el modelo
mas simple que esta de acuerdo con todas las observaciones. A hace referencia
a la constante cosmoldgica introducida por Albert Einstein en su teoria de la
Relatividad General y C'DM hace referencia a la existencia de la materia oscura
fria (Cold Dark Matter) como consecuencia de fluctuaciones de densidad y tempe-
ratura en el universo temprano. Dicha materia oscura fue producida unicamente
en etapas tempranas del universo, por lo que la materia oscura presente hoy en
dia la llamamos Abundancia fésil de materia oscura (Thermal relic aboundance),

de la cual se estima un valor de abundancia de materia oscura de Qpyh? ~ 0,12 [3].

11
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por la energia oscura

Edad " .
Radiacion césmica osclrs: Formacion de galaxias,
planetas, ...

de fondo

Al
Yy o7
B A A o G 55 - B BT

W i iraaRs R
o apgrasnepy

V‘Q )

RE

e ﬂ{ §E§ngﬁ »
& &y A

]
e
~ 400 millones de afios Q‘Q

Primeras estrellas

Expansién del Universo

13.700 millones de afios

Figura 2.1: Big Bang y evolucién del universo de acuerdo al modelo cosmolégico
ACDM. Fuente: Wikipedia Commons.

Como podemos ver en la figura 1.1, aiin no hay una particula en el ME que cumpla
con las condiciones de la materia oscura, por lo que se plantea la posibilidad de que
la DM sea una particula elemental aiin no descubierta, lo que implicaria un cambio

en el lagrangiano del modelo estandar, el cual se veria de la siguiente forma:

Lpsm = Lsm + Lo, (2.1)

donde Lpsa es nuestro nuevo lagrangiano, Lgy; es lo que ya conocemos de la
ecuacion 1.2 y Lo seria una nueva componente la cual describiria la dindmica e

interacciones de la materia oscura.

Para este trabajo no es necesaria la estructura de la extension al modelo estandar,
pero suponemos su existencia y estableceremos restricciones experimentales segiin

canales de aniquilaciéon y decaimiento.

2.1. Materia Oscura

La materia oscura, en contraste con la materia que se describe en el Modelo

Estandar, no puede ser percibida visualmente, ya que no emite ni refleja luz.
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Ademas, se caracteriza por ser eléctricamente neutra, lo que implica que no inter-
actia mediante fuerzas electromagnéticas. Esta propiedad hace que su deteccion
sea aun mas complicada utilizando los instrumentos actuales. Los neutrinos, por
su parte, son uno de los posibles candidatos para constituir la materia oscura,
debido a que también son particulas neutras y apenas interactiian con la materia
ordinaria, pero su presencia no basta para poder explicar toda la materia oscura

presente en el universo.

Gracias a observaciones cosmologicas, sabemos que la materia oscura existe y se
ha observado que la cantidad de materia presente en el universo no es suficiente
para explicar la estructura y evolucion observadas del universo. La materia oscura
interactia mediante la gravedad con la materia ordinaria y, de hecho, se cree que
es la fuerza gravitatoria de la materia oscura la que mantiene unidas las galaxias
y los ciimulos de galaxias. Algunas observaciones que confirman la existencia de
materia oscura son el fenémeno de microlentes gravitatorios en objetos distantes
[3], las anisotropias presentes en el fondo césmico de microondas y los estudios de
la curva de rotacién de la galaxia [1]. La figura 2.2 muestra un grafico de velocidad
de rotacion en funcion de la distancia al centro galdctico. Se muestran dos curvas
principales, la de color azul nos indica los valores esperados para la rotacion de
la galaxia, considerando solamente las velocidades del bulbo y disco galéactico,
mientras que la curva de color verde nos muestra los datos observacionales [1]. Se
ve claramente que la curva observada es mayor a lo esperado, por lo que gracias a
eso se infiere la existencia de DM presente en nuestra galaxia.
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Figura 2.2: Grafico en el que se representan distintas curvas que describen la
velocidad de rotacion de las distintas partes de la Via Lactea en funcién de su
distancia al centro galdctico. La linea azul (Esperado) describe la curva de rotacién
total de la galaxia esperada, considerando solamente la rotacion del bulbo y del
disco, sin considerar efectos de la DM. Mientras que la linea verde (Observado),
corresponde a la curva de rotacion de la galaxia observada, en donde se considera
el efecto de la DM [1]. Fuente: Professor Newby's.

Para poder plantear la materia oscura como particula, esta tiene que cumplir
obligatoriamente con algunas propiedades, las cuales se han establecido gracias a
estudios realizados en diferentes experimentos, como pueden ser los ubicados en el
Gran Colisionador de Hadrones (es inglés LHC), CMS y ATLAS, o el Telescopio
Espacial Hubble, entre otros.

Dichas propiedades son:

1. Estable a escalas muy grandes de tiempo

La estabilidad de la materia oscura se refiere a la capacidad de las particulas
para mantener su existencia durante largos periodos de tiempo sin desinte-
grarse o decaer en otras particulas, ya que esto modificaria la abundancia

de DM en las galaxias y estructuras.

Esta propiedad es importante porque la materia oscura es esencial para
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la formacién de estructuras a gran escala en el universo, como galaxias y
cumulos de galaxias. Si las particulas de materia oscura se desintegraran
rapidamente, no serian capaces de formar estructuras tan grandes, lo que

afectaria significativamente nuestra comprension del universo.

Por ende, esperamos que la materia oscura tenga un tiempo de vida media

mayor a la edad del universo, la cual es del orden de 4,5 x 107 segundos [13].

2. Debe ser fria

Esto quiere decir que la velocidad a la que se mueve la materia oscura es no
relativista, es decir, son particulas que se desplazaron muy lentamente luego
del Big Bang y que actualmente continian moviéndose a velocidades bajas.
Esta idea es consistente con la forma en que se han formado las estructuras

en el universo a gran escala, como las galaxias y los cimulos de galaxias.

3. Eléctricamente neutra

Para que la materia oscura no interactie electro-magnéticamente es necesario
que estemos hablando de una particula con carga neta nula, lo que seria
compatible con las observaciones y experimentos que estan en busqueda de
nuevas particulas. Esto implica que la materia oscura es transparente a la

radiaciéon electromagnética.

Observando la figura 1.1, nos podemos dar cuenta de que las tinicas particulas
que cumplen con dichas propiedades son los neutrinos, los cuales conforman

una parte de la materia oscura, pero no toda.

2.2. Candidatos a Materia Oscura

Existen varias clases de particulas hipotéticas que se consideran candidatos a
materia oscura debido a que cumplen en gran parte con las propiedades antes
mencionadas. Los principales candidatos a DM los podemos encontrar en la figura
2.3, de las cuales nos centraremos unicamente en las particulas tipo WIMP las

cuales se encuentran en el rango de masas de los GeV hasta los TeV.

2.2.1. WIMP

WIMP es el acrénimo de ”Weakly Interacting Massive Particle” (Particula Masiva

Débilmente Interactuante). Se trata de una clase de particulas hipotéticas pro-
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Figura 2.3: Candidatos a materia oscura clasificados por rango de masas, en donde
el area destacada indica aproximadamente el rango de energias que son observables

con el experimento Fermi-LAT. Fuente: QQuantum physics in space [14].

puestas como candidatos de materia oscura, ya que cumplen con las propiedades

antes descritas.

En conjunto con lo anterior, estas particulas cumplen las condiciones necesarias
para ser detectados indirectamente, ya sea mediante interacciones relacionadas con
la fuerza débil o mediante su interaccién gravitatoria con la materia ordinaria. Se
postula que estas particulas podrian ser producidas en el universo temprano y estar
distribuidas de manera homogénea e isétropa en el universo a escalas cosmologicas,
lo que explicaria su presencia en la actualidad y su influencia en la estructura del

universo a gran escala.

Para esta tesina utilizaremos datos de las observaciones del experimento Fermi-
LAT, datos que se encuentran en un rango de energias muy cercanas a los WIMP
como podemos ver en la figura 2.3, en donde podemos ver que el rango de energias
para estas particulas se encuentra entre los GeV y los TeV. Dichas observaciones se
realizan para rayos gamma provenientes de toda la esfera celeste, pero en nuestro
caso nos importan tnicamente los rayos provenientes del centro galactico, por lo

que necesitamos considerar la distribucion de la materia oscura en la Via Lactea.
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2.3. Densidades de Materia Oscura en la Via

Lactea

La principal teoria que tendremos en cuenta es la que nos dice que la materia
oscura forma una especie de halo esférico alrededor de nuestra galaxia. Se estima
que la densidad de materia oscura en el halo de la Via Lactea disminuye a medida

que nos alejamos del centro galactico.

Las observaciones y mediciones astronémicas de las curvas de rotacién en conjun-
to con el efecto de lentes gravitacionales en galaxias indican que la densidad de
materia oscura en el centro de la galaxia es relativamente alta, lo que significa que
hay una mayor concentracién de particulas de materia oscura en esa regiéon. A
medida que nos movemos hacia las regiones exteriores de la galaxia, la densidad

de materia oscura disminuye gradualmente.

De acuerdo a lo anterior, se proponen dos tipos de densidades para la materia

oscura presente en la galaxia, las densidades tipo Cuspy y Cored.

2.3.1. Densidades tipo Cuspy

La denominacién cuspy o conica se refiere a una distribucion de materia oscura que
muestra un aumento pronunciado en su densidad hacia el centro galactico. Segin
algunos modelos tedricos, se espera una concentracién alta de materia oscura en
el nicleo de las galaxias. Se proponen distintos tipos de densidades de este tipo,
entre las cuales destacamos la densidad de Navarro-Frenk-White (NFW) [15] y la
densidad de Einasto (pg) [4].

Para las densidades tipo cénicas solo consideraremos la densidad de Einasto, la

cual se puede calcular utilizando la férmula

e )= en{ 2| (L) 1]}, (22)

en este caso r, representa el radio de escala, o representa una pendiente de densidad
y po es una densidad normalizada respecto a la distancia del sol al centro galactico

(re) de la siguiente manera
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O 1L | S

donde la densidad de materia oscura (pg) es 0,39[GeV /em?| [3] y re serd conside-
rado con el valor de 8,33kpc| [16].

2.3.2. Densidades tipo Cored

Debido a que las observaciones y mediciones de la dindmica estelar de la via lactea
no han proporcionado evidencia concluyente sobre las densidades de la materia
oscura, también se proponen distribuciones de materia oscura que sugieren que
esta podria ser mas suave o menos densa en el centro de la galaxia en comparaciéon
a las densidades tipo cuspy. En donde cabe destacar que ambos modelos de densi-
dades son compatibles con la dinamica galéctica. Se proponen distintos tipos de
densidades de este tipo, entre las cuales destacamos la densidad isotérmica (ISO)
[15] y la densidad de Burkert (pg) [5].

En este caso solo consideraremos la densidad de Burkert, la cual se puede calcular

utilizando la siguiente féormula:

. Pe T(?:)
pp (r) = T ) (2.4)

similar a la ecuacion 2.2, r. representa un radio de escala, en este caso llamado
radio central, y p. es una densidad normalizada a la distancia del sol respecto al

centro galactico, la cual se puede expresar de la siguiente forma:

po (ro +1e) (12 + 12

en donde al igual que en el caso anterior, consideraremos los valores de po =
0,39[GeV/cm?] y re = 8,33[kpc].

En la figura 2.4 se representa la densidad de materia oscura en funcion a la distancia
al centro galdctico. Las curvas de color azul y verde corresponden a densidades tipo
Cuspy, mientras que en las curvas de color naranja y rojo representan densidades
de tipo Cored. En ambos casos se observa una mayor presencia de DM en el interior
de la Via Lactea respecto a la DM presente en el Sistema Solar (linea punteada), en

el caso de las densidades de tipo Cuspy se observa una pendiente més pronunciada,
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Figura 2.4: Perfiles de densidad de materia oscura presente en la Via Lactea, en

donde la linea punteada representa la posicion del sol respecto al centro galactico.

lo que implica que estas densidades predicen una mayor presencia de DM en el

centro galactico.

2.4. Densidades desde el punto de vista de la

Tierra

Es importante considerar que al momento de realizar nuestras observaciones lo
estamos haciendo desde el punto de vista de la Tierra, por lo que es necesario

utilizar coordenadas galdcticas para poder realizar los calculos correctamente.

2.4.1. Coordenadas galacticas

Las coordenadas galdcticas son un sistema de referencia utilizado para ubicar
objetos y posiciones dentro de nuestra galaxia, la Via Lactea. Se utilizan para
describir la posicién de cuerpos como estrellas, nebulosas y cimulos estelares, en

relacién con el centro de la galaxia y otros puntos de referencia.

La figura 2.5 muestra una representacion grafica de las coordenadas galacticas,
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ov

Figura 2.5: Representacion grafica de las coordenadas galacticas desde el punto

de vista de la Tierra. Fuente: Wikipedia Commons.

en donde el punto amarillo representa al Sol, la esfera central oscura representa
al centro galactico y el punto blanco representa al objeto de observacién, el cual
se encuentra a una longitud galdctica (¢) y una latitud galactica (b) respecto al
centro galactico.

El sistema de coordenadas galacticas se basa en tres componentes principales:

» Longitud galdctica (¢): Es el angulo medido en el plano galdctico desde una
linea de referencia llamada linea del nodo ascendente galdctico hacia el este.
Se mide en grados, y su rango va de 0° a 360°, formando un circulo completo

alrededor del centro galactico, en donde 0° corresponde al centro galactico

(GC).

» Latitud galdctica (b): Es el angulo medido perpendicularmente al plano
galactico, la latitud galactica varia de -90° a +90°, donde 0° representa el
plano galactico y la constelacién Sculptor representa al Polo Sur Galactico
(-90°).

» Distancia galdctica (r): Representa la distancia en kiloparsecs medida a lo

largo de la linea de visién desde la Tierra hacia el objeto de estudio.

Es importante tener en cuenta que las coordenadas galacticas son especificas de
nuestra galaxia y pueden diferir de otros sistemas de coordenadas utilizados para
mapear objetos en el espacio, como las coordenadas ecuatoriales utilizadas para

ubicar objetos en el cielo en general.
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Para tener una mejor vision de los perfiles de densidad de Burkert y Einasto en
nuestra galaxia podemos utilizar los mapas presentes en la las figuras 2.6 y 2.7,
donde se representan simulaciones para los perfiles de densidad de materia oscura
de Einasto y de Burkert para los casos de aniquilacion y decaimiento de DM.
Los colores rojizos (externos) representan una baja densidad de materia oscura y
los colores azulados (centrales) representan una alta presencia de materia oscura.
Esto nos permite hacer una comparacion entre las densidades tipo cuspy, en donde
podemos apreciar una alta presencia de DM en el centro de la galaxia, la cual decae
rapidamente al momento de considerar puntos lejanos de dicho centro, mientras
que en las densidades tipo cored también podemos apreciar una alta presencia
de DM en el centro de la galaxia, pero la presencia de esta decae suavemente al

alejarnos del centro.
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Figura 2.6: Simulacién centrada en el GC para la presencia de DM presente en la
Via Lactea desde el punto de vista terrestre para el perfil de Burkert (izquierda) y el
perfil de Einasto (derecha) tanto para decaimiento (arriba) y aniquilacién (abajo)
de particulas de DM, en donde los colores violetas indican una alta densidad de

DM vy los colores méas rojos nos indican una baja presencia de DM.
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Figura 2.7: Simulacion para un area de 15°x 15° centrada en el GC para la presencia
de DM presente en la Via Lactea desde el punto de vista terrestre, para el perfil
de Burkert (izquierda) y el perfil de Einasto (derecha) tanto para decaimiento
(arriba) y aniquilacién (abajo) de particulas de DM, en donde los colores violetas
indican una alta densidad de DM y los colores més rojos nos indican una baja
presencia de DM.

Para este trabajo consideraremos una regién de interés (ROI) de 15° x 15° centrada
en el GC como podemos apreciar en la figura 2.7, esto debido a que queremos
comparar nuestros resultados con los datos experimentales obtenidos por Fermi-

LAT [6], experimento en el que se realizaron observaciones de rayos gamma en
dicha ROLI.
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Capitulo 3

Astroparticulas

Las astroparticulas son particulas subatéomicas que se encuentran en el universo
y estan relacionadas con fenémenos astrofisicos de alta energia. Estas particu-
las incluyen fotones, neutrinos y particulas cargadas, como electrones, protones y

nucleos atémicos.

Son de particular interés para la astrofisica y la fisica de altas energias, ya que
proporcionan informacion valiosa sobre los procesos y las condiciones extremas que
ocurren en el universo. Estas particulas se generan en eventos cosmicos violentos
y de muy alta energia, como explosiones de supernovas, colisiones de estrellas
de neutrones, agujeros negros supermasivos o interacciones de particulas de alta

energia en la atmésfera terrestre.

3.1. Lluvias de astroparticulas

Las lluvias de astroparticulas en la atmosfera de la Tierra se refieren al fenémeno
en el cual particulas subatomicas de origen césmico, como los rayos cosmicos,
interactian con la atmésfera terrestre y producen una cascada de particulas secun-
darias. Estas particulas secundarias pueden incluir electrones, muones, neutrinos

0

y otros tipos de particulas como mesones 7, 7", 7T, entre otros.

La mayoria de las astroparticulas que llegan a la Tierra son fotones, neutrinos y

nicleos atémicos de alta energia que se originan fuera de nuestro sistema solar,

como puede ser en explosiones de supernovas o en agujeros negros supermasivos.
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Cuando estas astroparticulas que viajan a velocidades relativistas ingresan a la
atmoésfera, interactiian con los atomos y moléculas presentes en ella. Estas inter-
acciones pueden provocar la ionizacion de los atomos, la produccion de particulas
secundarias y la emision de radiacion electromagnética. A medida que estas particu-
las secundarias continian su camino a través de la atmosfera, colisionan con otras
particulas y generan una cascada de particulas cada vez mas numerosas, pero de

menor energia, como podemos ver en la figura 3.1.

Esta cascada de particulas se conoce como una lluvia de astroparticulas y puede
extenderse desde la parte superior de la atmodsfera hasta la superficie de la Tierra.
En algunos casos, estas particulas secundarias pueden ser detectadas por instru-
mentos sensibles en la superficie terrestre o en instalaciones subterrdneas especiales
disenadas para estudiar las propiedades de las astroparticulas y comprender su

origen y naturaleza.

Para este trabajo nos centraremos principalmente en la deteccién de neutrinos y
rayos gamma como productos finales de las interacciones de las astroparticulas con
la atmosfera terrestre, como podemos ver en la figura 3.1 en donde se muestra como
un rayo gamma () interactia inicialmente con un nicleo atémico presente en la
atmosfera, el cual libera un par electron positrén los cuales contintian interactuando

y por ende produciendo mas electrones, positrones y fotones, entre otras particulas.
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Development of gamma-—ray air showers
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Figura 3.1: Ejemplo de lluvia de astroparticulas producida por un rayo gamma
que interactia con la atmosfera terrestre. Fuente: Cosmic-ray air showers, hecha

por Konrad Bernlohr.

3.1.1. Neutrinos

Los neutrinos son particulas sin carga eléctrica y con masa muy pequena, incluso
en comparacion con la del electrén, forman parte de los leptones, por lo que
interactiian mediante la fuerza débil. Fueron postulados para explicar la energia
perdida en la desintegracion beta de los nticleos atémicos. Inicialmente, se pensaba
que no poseian masa, pero estudios actuales indican que deberian poseer una masa

cercana a 0,5 eV [7].

Fuentes de Neutrinos

Los neutrinos se generan en diversas fuentes, como el Sol, las estrellas, las explosio-
nes de supernovas y los reactores nucleares, entre otros. También se producen en
eventos de alta energia, como las colisiones de rayos césmicos o rayos gamma con el
gas presente en el medio interestelar o con la atmosfera terrestre. Otra manera de
producir neutrinos es a través del decaimiento o aniquilacion de particulas, como

puede ser el decaimiento de los mesones 7+ y 7~ como se muestra a continuacién:

) S ) 4 v(7) (3.1)
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donde [ = (e, ), es importante considerar que la vida media del muén es del orden
de los microsegundos (1075 s) [7] por lo que este puede decaer en electrones y
neutrinos, como muestra la figura 1.6

Debido a su débil interacciéon con la materia, los neutrinos y los rayos gamma
pueden atravesar grandes distancias y pasar a través de la materia sin interactuar
casi en absoluto, incluso con espesores y densidades mayores a las del cuerpo

humano o incluso muros metélicos con espesores del orden de varios centimetros.

3.1.2. Rayos Gamma

Los rayos gamma son fotones de alta energia (30 [MeV] - 300 [GeV]) y frecuencia
en el espectro electromagnético desde los 10'% [Hz| hasta los 10?° [Hz] [17]. Son
particulas sin masa que viajan a la velocidad de la luz y se generan en diversos

procesos naturales y artificiales.

Fuentes de Rayos Gamma

Los Rayos Gamma pueden ser producidos por fuentes césmicas como estrellas,
supernovas, pulsares o agujeros negros y también pueden originarse a partir de la
desintegracion o aniquilacion de particulas de muy alta energia, como puede ser en
el caso del decaimiento del pion neutro (7°) a dos fotones (7% — v + ). Los rayos
gamma también pueden ser producidos artificialmente mediante técnicas como la

radioterapia o la fisiéon nuclear en reactores nucleares.

3.2. Produccién de Astroparticulas

Actualmente, no se ha observado directamente la materia oscura y la desintegracion
o aniquilacion de esta, pero existen varias teorias que sugieren que estas interac-
ciones pueden dar lugar a la produccién de particulas conocidas. Los productos
de la desintegracién o aniquilacion de DM dependen de la naturaleza especifica de

dicha particula y de las interacciones que pueda tener.

En este caso estudiaremos los modelos que nos dicen que la materia oscura podria
producir tanto Rayos Gamma como Neutrinos debido a su desintegracién o ani-

quilacion.
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3.2.1. Decaimiento de materia oscura

El decaimiento de la materia oscura es una posible interacciéon en la cual las
particulas de materia oscura podrian transformarse en otras particulas del ME. La
posibilidad de que la DM pueda decaer significaria que las particulas de materia
oscura tienen una vida media finita y eventualmente se descomponen en otras
particulas. El proceso de decaimiento puede ocurrir de diferentes maneras depen-

diendo de la naturaleza especifica de la materia oscura.

Por lo que para describir el decaimiento de particulas de materia oscura provenien-
tes de una regién del espacio, es necesario utilizar el factor astronémico D, ecuacién
3.2, el cual es un parametro utilizado en la fisica de particulas y la cosmologia. Este
factor se utiliza para calcular la cantidad de radiaciéon detectable producida por
el decaimiento de particulas de materia oscura en diferentes objetos astronémicos,
como galaxias, cimulos de galaxias o el halo galdctico. El cdlculo de dicho factor
depende principalmente de la distribucién de la materia oscura respecto al centro

del objeto de estudio, como se describe en la siguiente expresion,

D (AQ) = /AQ /1d dQ ds ppa [ (s, )], (3.2)

donde ppy; es la densidad de materia oscura, medida en (GeV/em?), Q) es el dngulo
sélido, en estereorradianes (sr), considerado para la observacién y la linea de vista
(L.d.v.), medida en kiloparsec (kpc), es la recta que une al observador y al objeto

a estudiar.

En nuestro caso, consideraremos dicho factor para el calculo del flujo de rayos
gamma o neutrinos obtenidos por la desintegracion de particulas de materia oscura

(P pec) respecto a la energia de la interaccién de la siguiente forma,

AP pee(AQ, E.) 1 1 dN
=|— D (AQ .
dE»y 47'("7'[)]\/[]\4'1)]\4dE’,y % ( ( ))’ (3 3)

en donde 1y es el tiempo de vida media en segundos de la materia oscura, Mpy

AN
dE,

de particulas presentes por unidad de energia (1/GeV), ya sea de fotones () o

es la masa de nuestra particula y es un espectro que nos indica el ntmero
de neutrinos (v), dichos espectros se construyen a través de un software llamado
pythia [18] donde se genera un histograma de la distribucién de fotones o neutri-

nos por energia.
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Es importante tener en cuenta que, hasta ahora, no se ha detectado directamente
el decaimiento de la materia oscura ni se ha confirmado que las particulas de
materia oscura puedan decaer, por lo que esperamos obtener valores de tiempo de

vida media mayores a la edad del universo observable.

3.2.2. Aniquilacién de materia oscura

La aniquilacién de la materia oscura es una suposicién tedrica que plantea que las
particulas de materia oscura pueden interactuar y destruirse entre si, produciendo

particulas del ME como resultado de esa interaccion.

La tasa de aniquilacién de particulas de materia oscura provenientes de una
region del espacio, es necesario utilizar el factor astronémico J, ecuacion 3.4. Este
factor se utiliza para calcular la cantidad de radiacién detectable producida por
la aniquilacién de particulas de materia oscura en diferentes objetos astronémicos.
Al igual que el factor astronémico D utilizado para el decaimiento de particulas de
materia oscura, el factor astronémico J depende de la distribucion espacial de la
materia oscura en el objeto astronémico en consideracion. Esté relacionado con la
densidad de materia oscura en funcién de la distancia al centro del objeto, como

se describe en la siguiente expresion,

J(AQ) = /A ) /1 A ds g [ (5, (3.4)

donde ppy es la densidad de materia oscura, medida en (GeV/em?), Q es el dngu-
lo sélido, en estereorradianes (sr), considerado para la observacién y [.d.v. hace
referencia a la linea de vista medida en kiloparsec (kpc), la cual es la recta que

une al observador y al objeto a estudiar.

En nuestro caso, consideraremos dicho factor para el calculo del flujo de rayos
gamma o neutrinos obtenidos por la aniquilacién de particulas de materia oscura

respecto a la energia de la interaccién de la siguiente forma,

A (AL E,) (11 (ov) dN
dE, a2, aE, ) <A, (3:5)

donde (ov) es la seccién eficaz en (cm?/s) de la aniquilacién de materia oscura,

Mpy es la masa en (GeV) de nuestra particula y % es un espectro que, al igual
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que en el caso anterior, nos indica el nimero de particulas presentes por unidad
de energia (1/GeV), ya sea de fotones (y) o de neutrinos (v). Dichos espectros
se construyen a través de un software llamado pythia [18] donde se genera un

histograma de la distribucién de fotones o neutrinos por energia.

3.3. Bisqueda experimental de Materia Oscura

En esta seccién, hablaremos de los experimentos dedicados a la busqueda de
DM, ya sea de manera directa o indirecta. Desde detectores subterrdaneos hasta
observatorios de rayos gamma y neutrinos, analizaremos los enfoques utilizados

para comprender y analizar el comportamiento de la Materia Oscura.

3.3.1. Deteccion directa

La deteccion directa de materia oscura se enfoca en capturar y medir interacciones
directas entre particulas de materia oscura y la materia ordinaria. Se utilizan
detectores sensibles ubicados en laboratorios subterraneos para buscar senales de
particulas de materia oscura que atraviesan la Tierra.

Algunos ejemplos de deteccion directa son XENONT, LUX-ZEPLIN y DarkSide-
50. Los cuales tienen en comin que utilizan detectores subterraneos ubicados en
lugares como minas profundas para reducir el ruido de fondo y buscar interacciones
entre particulas de materia oscura y la materia ordinaria. Se basan en la deteccién
de pequenos destellos de luz o liberacion de energia que podrian ser producidos

por la interaccién de particulas de materia oscura con los atomos del detector.

3.3.2. Deteccion indirecta

La deteccion indirecta busca evidencia de la presencia de materia oscura mediante
la deteccién de las particulas del ME que se producen como resultado de las inter-
acciones de aniquilacion o desintegracién de la materia oscura. Para buscar indicios
de estas senales provenientes de regiones donde se cree que hay una concentracion
significativa de materia oscura se utilizan observatorios de rayos gamma, neutrinos

0 rayos c6smicos

En este caso nos interesan principalmente los experimentos centrados en la detec-

cion indirecta de materia oscura, como lo son:
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» Fermi Gamma-ray Space Telescope (Fermi-LAT): Es un telescopio espacial
de la NASA que detecta rayos gamma en un rango de energias desde el
rango de los MeV hasta mas de 300 GeV. Fermi-LAT ha realizado estudios
de rayos gamma de alta precision con la capacidad de identificar y mapear

cuerpos celestes en el espacio.

La figura 3.2 nos muestra un mapeo donde se representan de color azul
las zonas sin emisién de rayos gamma, de colores rojizos las zonas de baja
emision rayos gamma, como el disco de la via lactea y cuerpos celestes como
pulsares, entre otros, y de color amarillo zonas con alta emisién de rayos

gamma, como lo puede ser el centro galactico.

Figura 3.2: Imagen de datos de rayos gamma mayores a 1 GeV obtenida por
observaciones de Fermi LAT en 60 meses. Fuente: NASA /DOE /Fermi LAT Colla-

boration.

» High Energy Stereoscopic System (HESS): Es un observatorio ubicado en
Namibia que utiliza una matriz de cinco telescopios para detectar rayos
gamma de alta energia. Utiliza una red de telescopios de imagenes Cherenkov
para detectar y estudiar particulas de alta energia provenientes del espacio,
proporcionando informacién sobre fuentes astrofisicas como agujeros negros,

pulsares y explosiones de rayos gamma.

» High Altitude Water Cherenkov (HAWC): Es un detector de rayos gamma
de amplio campo de vision ubicado en México a una gran altitud de aproxi-
madamente 4.100 metros sobre nivel del mar. Busca senales de rayos gamma

provenientes de la aniquilacién o desintegracion de particulas de materia
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oscura a través de fotosensores capaces de detectar y medir la radiacién de
Cherenkov.

» Cherenkov Telescope Array (CTA): Es un proyecto en desarrollo que sera
el observatorio de rayos gamma mas grande y sensible del mundo. CTA
contara con una gran cantidad de telescopios distribuidos en varios sitios y
mejorara significativamente la sensibilidad y la capacidad de deteccién de
rayos gamma de los experimentos actuales. Se espera que pueda proporcionar

informacion valiosa sobre la naturaleza de la materia oscura.

» Large High Altitude Air Shower Observatory (LHAASO): Ubicado en la
provincia de Sichuan, en China, a una altitud de aproximadamente 4400
metros sobre el nivel del mar. Es un experimento que tiene como propésito
estudiar los rayos césmicos de ultraalta energia. Posee distintos tipos de
detectores, como pueden ser los tanques de agua capaces de medir la radiacion

de Cherenkov, detectores de muones, etc.

» IceCube (IC): es un observatorio de neutrinos subterraneo ubicado en la
Antartida, disenado para detectar y estudiar neutrinos césmicos de alta
energia gracias a mas de 5.000 detectores 6pticos distribuidos en un volumen
de un kilémetro cibico. IceCube nos ayuda a comprender mejor los eventos
astrofisicos mas violentos y nos permite explorar los limites actuales de la

fisica de particulas y la astrofisica.

= También hay experimentos en desarrollo, como lo son Southern Wide-field
Gamma-ray Observatory (SWGO), Compact Network of Detectors with Or-
bital Range (CONDOR) y CTA Sur (CTAs). Los cuales podrian suponer
una mejora a las observaciones hechas hasta ahora, ya que al ser propuestos
para el hemisferio sur, estos van a tener una mejor resolucién para el centro
galactico, el que es uno de los principales objetivos para el estudio de la

Materia Oscura.

Los experimentos antes mencionados son utilizados para detectar las lluvias de
astroparticulas mediante la radiacion de Cherenkov tanto en la atmosfera, como
CTAs, o en la superficie terrestre, como SWGO y su estudio se realiza con la
intencién de medir la energia de las particulas que participaron en las interac-
ciones previas a la fragmentacion ocurrida debido a la atmosfera terrestre. En la

figura 3.3 se representa mediante una linea blanca en la parte superior un rayo
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gamma primario proveniente de una fuente astrofisica, el cual interactia con la
atmosfera terrestre produciendo una extensa lluvia de particulas, representada de
color rojo, las cuales luego son detectadas por tanques de agua capaces de observar
la radiacién de Cherenkov y con ello reconstruir y estudiar la dindmica del rayo

gamma primario.

To astrophysical
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Figura 3.3: Representacion no a escala del futuro experimento SWGO. Fuente:
SWGO.

Radiacién de Cherenkov

La radiacién Cherenkov [19] es la emisién de fotones por parte de una particula
cargada que se mueve a través de un medio dieléctrico' a una velocidad mayor

que la velocidad de la luz en ese medio.

La figura 3.4 muestra una particula cargada (/) la cual, al viajar més répido
que la luz en un medio distinto al vacio, produce un cono de luz (lineas y flechas
azules) el cual tiene un dngulo llamado dngulo de Cherenkov (#), que depende de
la velocidad de la particula y del indice de refraccién del medio, como podemos

ver en la siguiente ecuacién [20]:

Medio de baja conductividad eléctrica.
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\ 4

Figura 3.4: Representacion del frente de onda producido por una particula [
cargada que viaja mas rapido que la luz en el medio y por ende produce una
emision en forma de cono llamada Radiacion de Cherenkov. Fuente: Resonance

Science.

C

sin(f) = WX s

donde 6 es el angulo de Cherenkov, ¢ es la velocidad de la luz en el vacio, n es el
indice de refraccién del medio y vg es la velocidad de la particula 3 en el medio.

La radiaciéon de Cherenkov tiene aplicaciones importantes en la deteccién de
particulas de alta energia y en la investigacion cientifica, ya que bastantes experi-
mentos tienen como base tedrica dicha radiacion para la deteccion de neutrinos o

rayos gamma, como lo son los experimentos CTA, SWGO e IceCube.
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Capitulo 4

Astroparticulas provenientes del

Centro Galactico

4.1. Mapeando el cielo utilizando healpix

En este trabajo nos concentraremos en una regién de interés (ROI) de 7,5° al-
rededor del centro de la via lactea, lo que resulta en una regiéon aproximada de
15° x 15°, la cual estd compuesta por regiones internas las cuales a partir de
ahora llamaremos pixeles. Dichas regiones fueron calculadas mediante el uso de
astropy.healpix [21] [22], el cual es un médulo de python [23] que nos permite

crear un mapa de distribucién uniforme de puntos para la esfera celeste.

El Médulo healpix nos permite generar una distribucién casi homogénea y opti-
mizada para poder mapear la esfera celeste, como podemos ver en la figura 4.1, en
donde la escala de colores representa la cantidad de pixeles utilizados para realizar

los distintos mapas.
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Mapeo de healpix para 12 pixeles Mapeo de healpix para 48 pixeles
I I
0 npix 1 0 npix a7
Mapeo de healpix para 3.072 pixeles Mapeo de healpix para 786.432 pixeles
I I

0 npix 3071 144 npix 786287

Figura 4.1: Distintos mapeos generados utilizando el médulo healpix para dife-
rentes resoluciones, donde npiz nos indica el niimero de pixeles que componen el

mapa.

En donde cada rombo representa lo que nosotros llamamos pixeles, para nuestro
caso utilizamos 786432 pixeles los cuales se encuentran espaciados en promedio
por 0,2290 grados y poseen un area de angulo sélido de 1,5978967 x 107%, lo que

nos permite tener un mapa de alta resolucién en toda la esfera celeste.

Con dicho mapeo del espacio observable podemos filtrar de manera 6ptima los
flujos de rayos gamma o de neutrinos provenientes de la ROI antes mencionada.
Para eso debemos considerar tanto los flujos de rayos gamma por unidad de energia
producidos por la aniquilacién de particulas de materia oscura (d® 4., /dE), como
los producidos por el decaimiento (d®p../dE) de esta, los cuales se miden en () y

estan descritos en las ecuaciones 3.5 y 3.3, respectivamente

AP 4nn(AQ, E.) <1 1 (ov) dN

B \2m, E) < (J(A0),

dD peo(AQ, E.) <1 1 dN

dE,  \d7ronMpys dE7> < (D(AY),
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donde (ov) es la seccién eficaz de aniquilacién y 7pys es el tiempo de vida media
de la materia oscura.

También podemos ver que la principal diferencia estda presente en el efecto que
tiene la masa de la materia oscura en el flujo, ya sea de aniquilacion, en donde
consideramos M?3,,, debido a que la aniquilacién se produce debido a la interacciéon
de dos particulas, o en el caso del decaimiento, en donde consideramos solamente
Mpys debido a que hablamos del decaimiento de solo una particula de DM. Mien-
tras que los factores astronémicos J para aniquilaciéon y D para decaimiento son
integrados para una ROI de un angulo sélido AQ2 que describe un cono con vértice
en el observador y base circular con un radio de 7,5° respecto al centro galactico,
y una linea de vista (1.d.v.) la que tedricamente es infinita, pero para este caso es
considerada entre 0 y 50 kpc, ya que la contribucién proveniente de la densidad de
DM para distancias mayores a 50 kpc de la Tierra no modifica el valor del factor
astronémico. Como podemos ver en la figura 2.4. Dichos factores estan descritos

en las ecuaciones 3.2 y 3.4 de la siguiente manera,

D (AQ) = /AQ /m Q2 ds ppa [r (s, )],

r@9)= [ [ ands bl (.91,

donde ppys es la distribucién de densidad de materia oscura. Como se menciona
anteriormente, en este trabajo consideraremos un &area circular con su centro en
el centro galéctico y con un radio de 7,5°, lo que nos resulta en un total de 3,368
pixeles para nuestra region de interés, considerando un total de 786,432 pixeles

para el total de la esfera celeste simulada.

4.2. Distribucion de la materia oscura en la Via

Lactea

Para estimar los flujos producidos por aniquilacién o decaimiento de DM en el GC
es necesario conocer su distribucion en la Via Lactea, en este caso consideraremos

las densidades propuestas por Einasto (pg), ecuacion 2.2, la cual es del tipo Cuspy,

pe (1) = po exp{%2 K;)a - 1] }
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donde consideraremos rs y pg como el radio y la densidad para los cuales la
pendiente logaritmica de la densidad es igual a —2 [24], « es el pardmetro que
describe el grado de curvatura del perfil. Y la densidad de Burkert (pp), ecuacién

2.4, que forma parte del tipo Cored,

Pe TE’
r+r.)(r24r2)’
donde p. es la densidad central y 7. es el radio del nicleo galactico. Donde
rs = 20[kpc], o = 0,17 [4] y r. = 12,67[kpc] [25].

PB (7‘) - (

Para obtener los valores de . primero debemos normalizar las ecuaciones res-
0
pecto a las medidas locales de Materia Oscura, como se muestra en las ecuaciones
=
2.3y 2.5,

onen 2] )

po (ro +re) (rd +12)
re

Pc =

respectivamente, donde ppys(re) = 0,39(GeV/em?] [3], y re = 8,33kpe [16] es la

distancia del Sol al centro galactico.

4.3. Flujos para aniquilacién y decaimiento de

materia oscura

Es importante mencionar que los flujos seran considerados para distintos canales de
aniquilacién (ecuacién 4.1) o decaimiento (ecuacién 4.2) de particulas de materia
oscura. Dichos canales nos indican como fue la primera interaccién que tuvo la

materia oscura. En este caso utilizaremos los siguientes canales:

x+x—=f+7f (4.1)
xX—=f+f (4.2)
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En donde  representa a la particula de materia oscura y (f 4 f) representando los
canales (b+b), (u+ i), (W+H+W~)y (7 +77) producidos en primera instancia
por el decaimiento o aniquilacion de las particulas de materia oscura, las cuales
son capaces de interactuar produciendo fotones y neutrinos, los cuales son nuestros

objetivos a observar, como se representa en la figura 3.1.

Por otra parte, para simular las lluvias de astroparticulas se utilizan los espectros
dN/dFE, los cuales describen los canales utilizados tanto para fotones como para
neutrinos. Los valores de dichos espectros fueron generados con el uso de pythia
[18], software que nos permite generar, mediante una simulacién de Monte-Carlo,
un histograma de la distribucién de fotones o neutrinos por energia, considerando
todas las maneras de desintegracién o aniquilacién posibles para las particulas
generadas. Esto se realizd para distintos valores de masa de DM, como muestra
la tabla 4.1, en donde se muestran todos los datos utilizados, ya sea para el caso
de aniquilacién o decaimiento para los distintos canales b+0b, u+ g, WH+ W~y
7t + 77, donde ~ y v indican la presencia de datos simulados para rayos gamma

0 neutrinos, respectivamente.
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Lista de datos para los distintos canales en funcion de Mpy,
Mpy [GeV] pa-| Mpy [GeV] pa-|| bb T i WHWw-
ra aniquilacién ra decaimiento
6.57TE4-00 1.31E4-01 0 0 0 NA
1.33E4-01 2.65E4-01 v,V 0 v NA
3.38E+01 6.77E401 v,V v vy NA
6.83E+01 1.37E+402 v,V v v NA
8.63E+01 1.73E+02 v,V 0 0 v,V
1.09E4-02 2.18E4-02 v,V 7y 7y v,V
2.20E+02 4.41E+02 v,V y y v,V
2.78E+02 5.57TE+02 v,V y y v,V
5.62E4-02 1.12E+03 v,V 0 7y v,V
2.90E+403 5.79E+03 v,V v y v,V
4.62E4-03 9.25E403 v,V y y v,V
7.39E+03 1.48E4-04 v,V y y v,V
4.81E+404 9.62E+4-04 v,V 0 0 v,V
1.55E4-05 3.10E+4-05 v,V v 0 v,V

Tabla 4.1: Tabla en la que se muestran los datos utilizados para los calculos, donde

v representa los datos considerados para rayos gamma y v representa los datos

considerados para neutrinos
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Figura 4.2: Comparacién de las curvas dN/dx correspondientes a cada canal en
funcién de x = E/Mpyy, ya sea para fotones (lineas continuas) o neutrinos (lineas
punteadas), considerando, para aniquilacién (izquierda), dos particulas de materia
oscura de masa Mpyr = 2,9 [TeV] y, para decaimiento (derecha), una particula de
masa Mpy = 5,8 [TeV].

En la figura 4.2 se muestran grificos de z2dN/dx en funcién de x = E/Mpyy,
en donde podemos ver una comparaciéon entre la distribucién de densidades de
energia para distintos canales de aniquilacién y decaimiento. En ambos casos la
curva amarilla representa las estimaciones para el canal W' + W™, la curva azul
las correspondientes al canal b+ b, la roja corresponde al canal 7+ + 7~ y la verde
al canal p + . Es importante notar que para el caso de aniquilacién estamos
considerando dos particulas de materia oscura de masa Mpy = 2,9 [TeV], por lo
que para poder comparar directamente los resultados con el caso de decaimiento,
debemos considerar una particula de materia oscura con masa Mpy = 5,8 [TeV],
lo que nos permite mantener la misma energia total del sistema. Ambas masas

para ambos casos se encuentran dentro del rango de masas de los WIMP.

4.4. Resultados y Discusion

Para poder comparar nuestros resultados con datos actuales consideraremos el
experimento Fermi-LAT, el cual realiza mediciones de rayos gamma para toda la
esfera celeste, como muestra la figura 4.3, en donde para una mejor interpretacién
de la observacion se destacan los planos del ecuador galactico, ecuador celeste y
la ecliptica.
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Figura 4.3: Imagen de los rayos gamma detectados por Fermi-LAT en donde

también se representan los planos del ecuador galactico (verde), ecuador celeste
(cian) y la ecliptica (amarillo). Fuente: NASA /DOE /Fermi LAT Collaboration.

Al momento de realizar la comparaciéon con nuestros datos utilizaremos dos sets
de datos distintos obtenidos por Fermi-LAT, uno el cual considera el total de
rayos gamma observados y otro que remueve los rayos gamma producidos por
Pulsares. En la figura 4.4 se muestran distintos Pulsares que Fermi-LAT es capaz

de diferenciar gracias a su alta precision.
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Figura 4.4: Imagen de los rayos gamma observados por Fermi-LAT en donde se
destacan los pulsares detectados por el experimento. Fuente: NASA /DOE /Fermi
LAT Collaboration.
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Figura 4.5: Gréficos de flujos por unidad de energia por energia al cuadrado
(d®/dE x E?) en funcién de la energia de rayos gamma (E), donde se representan
los flujos obtenidos para diferentes canales de aniquilacién (izquierda) de dos
particulas de materia oscura de masa Mpy, = 109 [GeV], y decaimiento (derecha)
de una particula de materia oscura de masa Mpy; = 218 [GeV], (ov) =3 x 10726
y7=1x10% [s].

4.4.1. Resultados para flujos de fotones

Considerando ambos flujos obtenidos por Fermi-LAT y comparandolos directa-
mente con nuestros flujos estimados, obtenemos los graficos de la figura 4.5 para
los flujos de fotones, considerando materia oscura de tipo WIMP con una seccién

eficaz (ov) = 3x10726 [em?3/s] y un tiempo de vida media de 7 = 1x 10%” segundos.

Es importante destacar que se comparan casos del mismo nivel energético para
particulas que se aniquilan y particulas que decaen, por lo que hay que tener pre-
sente que la masa de la particula que decae ( en este caso Mpy, = 218 GeV) es el

doble de la masa de las particulas que se aniquilan (en este caso Mpy; = 109 GeV).

En la figura 4.5 podemos observar que nuestros flujos estimados para los diferentes
canales, representados por las lineas de color azul (bb), amarillo (W*+W™), rojo
(t777) y verde (uj1), estdn muy por debajo de los datos observados por Fermi-LAT,
representados por la linea celeste (flujo total de rayos gamma) y la linea naranja
punteada (flujo producido por Pilsares). Lo que significa que, como es de espe-
rar, la particula de materia oscura propuesta aun no se puede detectar con dicho

experimento, por lo que con eso en mente podemos hacer variar tanto la seccién
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eficaz como el tiempo de vida media de nuestra particula para poder establecer

un limite para el valor maximo que podemos esperar que tenga la materia oscura.

Para poder calcular dichos limites lo que hacemos es reescalar nuestros datos con
la condicion de que el méaximo valor del flujo sea igual o menor al de los datos
obtenidos por Fermi-LAT, por lo que nuestras curvas se ven modificadas como
muestra la figura 4.6, en donde se pueden ver en las lineas rojas punteadas los

valores que tenian las curvas antes de ser reescaladas y en las lineas rojas continuas

los valores luego del reescalamiento.
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Figura 4.6: Graficos de flujos por unidad de energia por energia al cuadrado
(d®/dE x E?) en funcién de la energfa de rayos gamma (F), donde se representan los
flujos de fotones para el canal 77 considerando Mpjy; = 109 [GeV] para aniquilacién
(izquierda) y Mpy = 218 [GeV] para decaimiento (derecha). Antes del reescalado
(linea punteada) y luego del reescalado (linea continua) cumpliendo con la condicién
de que el valor maximo de la curva de flujo no sobrepase los valores observados

por Fermi-LAT. Sin considerar el flujo de fotones producido por pilsares.

El reescalado realizado en la figura 4.6 tiene como propdsito conocer el factor que
nos permite maximizar nuestros flujos, lo que nos permite establecer un limite
maximo tanto para la seccién eficaz como para el tiempo de vida media de la
materia oscura. Dicho factor se calcula mateméticamente mediante el uso de la
ecuaciéon 4.3, donde se considera solamente el valor maximo del flujo simulado y

los datos observados por Fermi-LAT.

Datos observados por Fermi-LAT (4.3)
Valor maximo de la curva simulada ’

Factor =
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Para lograr mejorar la precision de nuestros resultados debemos tener en cuenta
que la materia oscura que estamos considerando representa a todas las fuentes
de materia oscura presentes en nuestra area de interés. Por lo que en este caso
consideraremos los rayos gamma producidos por pulsares y los restaremos al flujo

total de rayos gamma obtenidos por Fermi-LAT.

Lo que modifica nuestro reescalamiento como muestra la figura 4.7, en donde
se puede ver, al igual que en el caso anterior, en las lineas rojas punteadas los
valores que tenian las curvas antes de ser reescaladas y en las lineas rojas continuas
los valores luego del nuevo reescalamiento, mientras que la linea negra punteada
representa la suma del flujo de fotones producidos por Pilsares y el nuevo flujo
estimado, con la intencion de demostrar que el maximo valor estimado no supera

a los datos observados por Fermi-LAT.
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Figura 4.7: Graficos de flujos por unidad de energia por energia al cuadrado
(d®/dE x E?) en funcién de la energfa de rayos gamma (), donde se representan los
flujos de fotones para el canal 77 considerando Mpy; = 109 [GeV] para aniquilacién
(izquierda) y Mpy = 218 [GeV] para decaimiento (derecha). Antes del reescalado
(linea punteada) y luego del reescalado (linea continua) cumpliendo con la condicién
de que el valor maximo de la curva de flujo no sobrepase los valores observados
por Fermi-LAT.

Comparando los flujos estimados en las figuras 4.6 y 4.7, podemos ver que el
factor que nos permite maximizar nuestro flujo es diferente en ambos casos (sin

considerar los rayos gamma producidos por pilsares y considerdandolos), lo que
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nos permite poder comparar directamente ambos casos.

Dicho factor de reescalamiento afecta directamente a la seccion eficaz de aniqui-
lacién, al igual que al tiempo de vida media de la particula de DM que estemos
considerando. Por lo que si realizamos el mismo procedimiento, pero esta vez para
todos los canales antes mencionados en las ecuaciones 4.1 y 4.2, y lo realizamos
para masas de DM en el rango de masas de los WIMP, es decir, desde los GeV
hasta los TeV, podemos realizar estimaciones para la seccion eficaz de la materia
oscura dependiendo de la masa de dicha particula, como muestra la figura 4.8, en
donde se representan las curvas de seccién eficaz ((ov)) en funcién de la masa de
las particulas de DM (Mpyy), en donde se representan mediante lineas punteadas
los resultados para el flujo total observado por Fermi-LAT y en lineas continuas los

resultados considerando la presencia de Pulsares como fuentes de rayos gamma.
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Figura 4.8: Gréficos de tiempo de vida media (7) en funcién de la masa de
la materia oscura (Mpys), donde se representan las curvas obtenidas para la
seccion eficaz para los diferentes canales de aniquilacién de la materia oscura (bb
WHW~= | 7777 y up), para las distribuciones de densidad de Einasto y Burkert.
Considerando el flujo producido por pilsares (lineas continuas) y sin considerar
el efecto de los pulsares (lineas punteadas), en donde la seccién eficaz estimada
para la abundancia fésil de materia oscura estimada es de 3 x 10725[cm?/s] [20]
(linea semi punteada negra). En comparacion a los resultados observacionales de
distintos experimentos para los respectivos canales, como son MagicFermi [27],
HESS [28], KM3NeT [29] y predicciones para SWGO [24].

La figura 4.8 nos permite observar que las curvas que obtenemos para la seccién
eficaz de aniquilacion de la materia oscura tiende a bajar luego de aplicarle co-
rrecciones como la de considerar la presencia de rayos gamma producidos por
pulsares. Por lo que podemos esperar que si seguimos aplicando correcciones si-
milares, podriamos lograr que dicha curva logre que masas cercanas al orden de

cientos de GeV estén por debajo de la seccion eficaz de la abundancia fésil de
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materia oscura, seccién eficaz de aniquilacién que atin no ha podido ser explorada
por experimentos, pero se espera que pronto HESS y SWGO nos presenten nuevos
datos ya sea para confirmar o no la existencia de dicha seccion eficaz de aniquila-

cién de la abundancia fésil de materia oscura.

Junto con ello también podemos realizar los cédlculos para las curvas de tiempo
de vida media de la materia oscura para un rango de masas de materia oscura,
lo que nos permite saber si la materia oscura es estable o no a escalas césmicas,

recordando que la edad del universo es aproximadamente 4,5 x 10'7 segundos [7].
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Figura 4.9: Gréficos de tiempo de vida media (7) en funcién de la masa de la
materia oscura (Mpyy), donde se representan las curvas obtenidas para el tiempo de
vida media de la materia oscura, considerando los diferentes canales de decaimiento
(bb, WHW— , 7t7~ y pji) para las distintas distribuciones de densidad de Einasto
(Izquierda) y de Burkert (Derecha), considerando el flujo producido por pilsares

(lineas continuas) y sin considerar el efecto de los pilsares (lineas punteadas).

Donde la figura 4.9, en donde se representan mediante lineas punteadas las estima-
ciones para el flujo total obtenido por Fermi-LAT y mediante lineas continuas las
estimaciones considerando la presencia de Pulsares, nos permite ver claramente
que el tiempo de vida media de la materia oscura tipo WIMP que estamos con-
siderando es mayor a la edad del universo, por ende la podemos considerar como

una particula estable a escalas césmicas.
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4.4.2. Resultados para flujos de neutrinos

Los resultados antes mencionados pueden ser complementados mediante estudios
en flujos de neutrinos, en donde considerando los flujos de neutrinos de la figura
4.2, los cuales estan representados por lineas punteadas para los canales de bb
(azul) y WHW~ (amarillo). Y utilizando los factores calculados en la figura 4.7
para diferentes valores de materia oscura, podemos realizar una estimacién del

flujo total de neutrinos provenientes del centro galdctico.

En este caso consideraremos los flujos detectados por el experimento IceCube [30],
flujos que se encuentran representados en el gréifico de d®/dE x E? en funcién
de la energia E de la figura 4.10 por lineas rojas para neutrinos electrénicos y
por lineas verdes para neutrinos muonicos. Junto con ellos también se representan
mediante lineas punteadas los flujos totales observados por Fermi-LAT y mediante

lineas continuas los flujos considerando la presencia de Prlsares.

Es importante destacar que los datos observacionales del experimento IceCube
[30] fueron realizadas para un drea de 16° x 16° al rededor del centro galactico. Por
lo que para este caso necesitamos integrarlos angularmente para poder comparar
nuestros resultados con los obtenidos por Fermi-LAT para el area de interés de
15° x 15°.
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Figura 4.10: Graficos de flujos por unidad de energia por energia al cuadrado
(d®/dE x E?) en funcién de la energfa de los neutrinos (E), donde se representan los
flujos obtenidos para aniquilacién (arriba) y decaimiento (abajo) de neutrinos para
los canales bb (izquierda) y W+W = (derecha), considerando los flujos producidos
por pulsares (lineas continuas) y sin considerar los flujos producidos por pilsares
(lineas punteadas) comparados directamente con los datos obtenidos para distintos
valores de Mpj; junto con los datos obtenidos por el experimento IceCube en sus

distintas configuraciones [30].

En donde, gracias a la figura 4.10 podemos observar que los flujos obtenidos por
el experimento IceCube estdn muy cercanos al limite superior de nuestros flujos
estimados para los neutrinos. En donde debemos considerar que el experimento
IceCube nos proporciona informacién sobre neutrinos clasificados para distintos
sabores, en cambio, nosotros estamos estimando un flujo total de neutrinos, es de-
cir, la contribucién total de los tres sabores conocidos (e, v, v-), lo que explicarfa

por qué ain no se detectan dichos flujos producidos por materia oscura.
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El hecho de que los flujos que atin no han sido descubiertos, nos permite establecer
limites para la busqueda de materia oscura a través de deteccién indirecta, pero
como podemos ver, a los datos de nuestra simulacion le podriamos seguir aplicando
correcciones y con ello, podriamos obtener mejores aproximaciones de lo que se
espera para la materia oscura tipo WIMP y con ello poder plantear nuevos rangos
de energia interesantes para las investigaciones y experimentos relacionados con
la materia oscura.

Algunas futuras correcciones que se podrian considerar son:

» Considerar més y distintas fuentes de rayos gamma para seleccionar solamen-
te los rayos gamma producidos por la materia oscura presente en el centro

galactico, sin interferencia de otras fuentes astronémicas.

= Tomar en cuenta correcciones en las interacciones que puede tener la mate-
ria oscura con el resto de particulas del modelo estandar, lo que afectaria

directamente al tipo de particula de materia oscura considerada.

Con todo lo anterior, también podemos esperar que futuras mejoras en los experi-
mentos o incluso, nuevos experimentos, como SWGO, puedan darnos mas claridad
sobre los limites para la deteccion de la materia oscura y con ello. brindarnos mas

informacion sobre la dinamica y el comportamiento de dicha particula.
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Capitulo 5
Conclusiones

Nuestros resultados se enfocan en una regiéon de 15° x 15° al rededor del centro
galactico observado desde la Tierra, para busqueda de materia oscura mediante

estudios de rayos gamma y neutrinos.

Las estimaciones realizadas para rayos gamma, en el caso de la aniquilacion de
DM, muestran una aproximacion a los valores estimados para la seccién eficaz de
la abundancia f6sil de DM en forma de WIMP. Esto se puede apreciar de mejor
manera en los valores de masa de materia oscura cercanos a Mpy ~ 100 GeV,
donde la seccién eficaz para el canal 777~ se aproxima a (ov) = 8 x 1072¢ [cm?/s],
valor que se aproxima bastante a los valores estimados por la misién Planck de
(ov) =3 x 10720 [em®/s]. A diferencia de los demés canales bb, W+W ™ y ufi, en

donde se estima una seccién eficaz de aniquilacién de {(ov) = 2 x 1072° [cm?/s].

A esto se suma que, gracias a las simulaciones realizadas, logramos demostrar que,
para los rangos de masas y canales de decaimiento utilizados, la materia oscura
presenta un tiempo de vida media superior a la edad del universo, por lo que en
estos casos la podemos considerar como una particula estable a escalas cosmoldgi-

cas de tiempo.

Por otro lado, en cuanto a los estudios de neutrinos, se identifica la necesidad de
continuar con un analisis detallado de los canales de decaimiento o aniquilacién
de particulas de materia oscura, con el objetivo de considerar el flujo esperado
de manera individual para los distintos tipos de neutrinos (v, v, y v;). Esto nos

permitird obtener limites mas precisos y especificos para comparacion de nuestros
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resultados con las mediciones actuales proporcionadas por experimentos como
IceCube.

Los resultados obtenidos para los rayos gamma, tanto para aniquilacién como de-
caimiento de DM, plantean una perspectiva prometedora para los futuros avances
experimentales, especificamente para el rango de masas de materia oscura superio-
res a los 100 [GeV]. Tener una mayor sensibilidad experimental nos da el potencial
de obtener nueva informacion sobre el comportamiento y las propiedades de la
materia oscura, permitiendo una comprensiéon mas profunda de este fenémeno,

fundamental para la estructura y formacién del universo.
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