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Resumen

La materia oscura (DM), cuya naturaleza y mecanismos de interaccion son todavia un
tema abierto, constituye alrededor del 25 % de la densidad de energia del Universo. Las
particulas masivas de débil interaccion (WIMPs) son consideradas como fuertes candidatos
para las particulas DM. Su bisqueda, se lleva a cabo convenientemente a través de la
deteccion de rayos gamma. Las galaxias enanas esferoidales (dSphs) cldsicas o ultra-
débiles , ubicadas en las cercanias de la Galaxia, exhiben altos valores de la relacién masa
luminosidad, y por lo tanto se consideran objetos dominados por materia oscura. Estos
objetos estdn al alcance del Cherenkov Telescope Array (CTA), que es el proyecto de
astronomia de rayos gamma que llegard en esta década, con una mejor sensibilidad (un
orden de magnitud) con respecto a los experimentos de la generacion actual.

El principal objetivo de este trabajo es sugerir posibles candidatos para el estudio con
CTA, considerando sus respectivas incertezas. Para ello se obtuvo el J-factor de 5 distintas
galaxias enanas, de modo de comprender cual de estas galaxias presenta los mayores
valores, considerando que el J-factor nos dice la cantidad de materia oscura existente en
una determinada region del espacio integrado a lo largo de la linea de vision. Para obtener
este valor, es necesario realizar un andlisis de Jeans, con los datos cinematicos de cada
galaxia, en donde encontramos carencia de datos en algunas de ellas, lo que imposibilita
a obtener valores confiables para determinar un J-factor robusto. Se fija una cota inferior
de 150 estrellas para obtener valores confiables de una galaxia esferoidal, este resultado
se obtuvo del andlisis de galaxias cldsicas con una gran muestra de datos cinematicos,

de las cuales extrajimos datasets mds pequefios simulando galaxias con menores datos
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estadisticos. El andlisis de Jeans realizado, contempl6 el uso del método MCMC para
obtener los pardmetros de los perfiles de densidad de materia oscura para cada dSph.
Finalmente, se denomina a la galaxia Sculptor como un excelente candidato para el
estudio de una posible sefial de rayos gamma con CTA, debido a su alto valor de J-factor
y su poca incerteza en la medicion, log J(aps) = 18,8 + 0,1 [GeV? cm ~]. Sin embargo,
se deja la invitacion a estudiar con mds detalle la cinemética de las galaxias ultra-débiles
como Triangulum II, quien presenta el J-factor mas elevado, log J(ap5) = 21,8 +0,5 [GeV?
cm ], pero con una gran incerteza en su medicion, ya que consideramos que estas galaxias
pueden ser la clave para comprender la naturaleza de la materia oscura en un futuro no

muy lejano.



Capitulo 1

Introduccion

Durante mucho tiempo se creyé que el Universo estaba compuesto solo de materia
visible. Hoy en dia, se conoce que cerca del 25 % del Universo estd compuesta por un
tipo muy peculiar de materia, el cual no emite ni absorbe la luz, a este tipo de materia la
denominamos “Materia Oscura” (DM, por sus siglas en inglés).

Durante la década de los afios 30 apareci6 la primera evidencia de materia no luminosa
por parte del astrénomo Zwicky (1933), la cual tomo fuerzas con los estudios realizados
por Rubin & Ford (1970) sobre las curvas de rotacion de galaxias. A grandes rasgos esta
investigacion mostré que la materia no luminosa contribuye significativamente al potencial
gravitacional de la galaxia, explicando la curva de rotacion de la velocidad orbital de las
estrellas mas alejadas del centro de la galaxia. Junto con esta primera evidencia, mas tarde
irfan apareciendo nuevos estudios que nos permitian conocer cual es el comportamiento de
la DM, tales como su nula interaccion electromagnética y que interactia gravitacionalmente
con la materia visible.

Un candidato muy popular en los tltimos afios son las Particulas Masivas de interaccion
débil o WIMPs (Bertone et al. (2005)) por sus siglas en inglés, estas particulas logran
explicar la abundancia de materia oscura calculada, considerando las observaciones del
Fondo Césmico de Microondas (CMB).

Los WIMPs, al momento de interactuar con otra particula de materia oscura estas
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se aniquilan generando como producto nuevas particulas, siendo estas nuevas particulas
pertenecientes al modelo estdndar. Muchas de ellas a su vez pueden ser inestables, lo que
hace que decaigan en particulas mas estables como electrones, positrones, neutrinos y rayos
gamma. Hoy en dia, a busqueda de materia oscura a través del estudio de los rayos gamma
provenientes de fuentes astrofisicas es una estrategia muy prometedora para lograr captar
una posible sefial de este tipo de materia, esencialmente debido a que podemos estudiar la
fuente emisora sin considerar otras fuentes.

La sefial de rayos-gamma proveniente de la aniquilacion de materia oscura se intensi-
fica en lugares donde abunda la materia oscura, debido a que se ha restringido [Stecker
(1978)] (gracias a experimentos como LHC, XENONIT, etc) el rango de la masa de esta
tipo de materia, situando a esta en el orden de MeV-TeV. Con ello, podemos asumir que
principalmente las fuentes emisoras de rayos gamma son en parte Materia Oscura y otras
como: estrellas de neutrones, Gamma Ray Burst, etc. Sin embargo, en estos lugares (ej: el
centro de nuestra galaxia ) ricos en emision de este tipo, poseen una alta contaminacion
proveniente de otras fuentes. Una forma de obtener una sefial de rayos-gamma considerable
y limpia, la encontramos en las galaxias enanas esferoidales (dSphs). En particular, las ga-
laxias satélites o enanas de nuestra Via Lactea presentan una alta tasa de masa-luminosidad
y a su vez un bajo flujo de rayos gamma provenientes de otras fuentes astrofisicas, por
lo que se convierten en candidatos prometedores para detectar sefales de aniquilacién o
decaimiento de la materia oscura (Evans et al. (2004a)).

El Cherenkov Telescope Array (CTA) Cherenkov Telescope Array Consortium et al.
(2019) junto con la nueva generacion de técnicas de imdgenes atmosféricas tipo cherenkov
(IACT), que esperan comenzar a operar a mediados de esta década, tendrdn una sensibilidad
sin precedentes en el rango energético de los TeV, logrando captar incluso débiles senales
de rayos gamma provenientes de la aniquilacion o decaimiento de la materia oscura, por lo
que tendremos la oportunidad de poder detectar alguna de estas.

Considerando las caracteristicas de CTA, el alto contenido de galaxias satélites alrede-

dor de nuestra galaxia y su baja contaminacion, podriamos estar ad-portas de probar uno
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de los candidatos a materia oscura, pertenecientes a la familia de los WIMPs.

Con esto en mente, nuestro trabajo en esta oportunidad se centrard en estudiar las
galaxias enanas cercanas a la Via Léctea, con el objetivo de generar un ranking con
las mejores fuentes para detectar una posible sefial de materia oscura con el Cherenkov
Telescope Array.

El siguiente trabajo se estructura de la siguiente manera: capitulo 2 entrega una descrip-
cion general de la materia oscura, presentando evidencias e hipdtesis sobre la naturaleza de
esta. El capitulo 3 describe las técnicas de deteccion utilizadas para la busqueda de materia
oscura, incluyendo la deteccion indirecta, con un énfasis en el estudio de los rayos gam-
ma. Una descripcion general sobre los telescopios utilizados para la bisqueda de materia
oscura, con un apartado especial para el observatorio CTA es presentado en el capitulo
4. Los resultados y discusiones generados en este trabajo se desarrollan en el capitulo 5.
Finalmente, las conclusiones de nuestro trabajo son expuestas en el capitulo 6 y final de

este escrito.
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Capitulo 2

Materia Oscura

A medida que el tiempo avanza van apareciendo mds preguntas interesantes, una de
ellas es entender ese 25 % del Universo que no emite ni absorbe luz. La cosmologia nos dice
que este tipo de materia interactda débilmente con el electromagnetismo, generando que
detectar este tipo de particulas se vuelva dificil. El estudio de este campo se ha realizado
por décadas, con grandes logros, como acotar el espacio de pardmetros, encontrar nuevos
modelos y descartar otros, sin embargo, atn nos falta mucho por investigar.

Por otro lado, este topico de investigacion se puede abordar desde tres distintos puntos de
vista: cosmologia, fisica de particulas y astrofisica. En el presente trabajo, nos dedicaremos

a estudiar la materia oscura desde el punto de vista astrofisico.

2.1. Evidencias

Observaciones tanto astrofisicas como cosmoldgicas nos ayudan a inferir la existencia
de la materia oscura. Es importante notar que para estudiar e identificar el problema
de la materia oscura, se realizan estimaciones en donde la cantidad de masa total es
comparada con la materia baridnica de un sistema. Realizando esto, nos encontramos
que interesantemente existe un vinculo entre estas dos cantidades en diferentes escalas,

apoyando la teoria de la existencia de este nuevo tipo de materia. A continuacion entregaré
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una breve resena de las observaciones mas relevantes a diferentes escalas.

2.1.1. Escala Cosmologica

En escalas cosmolégicas podemos encontrar las primeras evidencias de Materia Oscura,
especificamente en el Fondo de Microondas Césmico (CMB). Sabemos que el CMB
es netamente radiacion, la cual sigue un espectro en forma de cuerpo negro, con una
temperatura caracteristica de 2.7 K, lo que nos demuestra el universo primitivo, como se
aprecia en la figura 2.1. Se observa que a pesar de ser casi homogéneo en su mayoria,
existen pequefias anisotropias en la temperatura, lo que indica anisotropias en la densidad

de materia, estas anisotropias son del orden de 10~°K.

oo N N 500 K

Figura 2.1: Mapa de temperatura del CMB realizado por Planck.
Fuente: Planck Collaboration et al. (2016)

Debido al espectro de potencia de la anisotropia de la temperatura, podemos obtener
informacion acerca de los pardmetros cosmolégicos, tales como la contribucion de materia
barionica y materia oscura hacia la densidad de energia del Universo. En base a este
andlisis, se puede indicar que la materia bariénica compone el 5% de la densidad de

energia del Universo, siendo 5 veces menor que la contribucién total de materia, que es

12
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el 25 % de la densidad de energia del Universo (Planck Collaboration et al. 2016). Esta
diferencia, indica claramente la necesidad de otro tipo de materia no-baridnica incluso en

escalas cosmoldgicas.

2.1.2. Cuamulos de galaxias

A escalas mds bajas pero no menos pequeias, como los cimulos de galaxias, también
podemos encontrar evidencia. Principalmente, a esta escala encontramos una discrepancia
fuerte entre la masa total estimada por el potencial gravitacional y la masa baridnica
estimada por diferentes métodos.

En un comienzo, la existencia de materia oscura aparece al comparar la masa luminosa
y la masa total usando el teorema del Virial, el cual relaciona el promedio de la energia
cinética con el promedio de la energia potencial de un sistema compuesto de particulas
no relativistas. De esta forma, encontramos las primeras indicaciones de la existencia de
la materia oscura, siendo en 1933 la primera estimacion de la masa del cimulo de Coma
(Zwicky (1933)). Para realizar esta medicion, se usaron dos métodos diferentes: usando la
materia luminosa y usando las velocidades de las galaxias del cimulo.

El teorema del Virial fue usado para derivar la energia potencial considerando la energia
cinética, estimacion realizada usando las medidas de las velocidades de las galaxias. Con
este calculo se encontr6 que la materia luminosa, medida por espectroscopia, no era
suficiente para generar la fuerza gravitacional que mantiene al cluster unido. El resultado
entregd que la tasa de masa-luminosidad era de aproximadamente 400 M, /L., es decir,
dos 6rdenes de magnitud mds alto que el valor esperado debido a la contribucién de la
materia luminosa solamente. A pesar de que este método presenta resultados similares a
los métodos usados en la actualidad (lentes gravitacionales y medicién de rayos X, Perkins

(2009)), conlleva mayores incertidumbres en sus mediciones.

13
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Choques entre ciimulos

Dentro de las evidencias de materia oscura, se encuentran los choques de cimulos de
galaxias, que a su vez, ayudan a comprender mejor la naturaleza de esta. Clowe (2006),
estudié un evento de este tipo, el llamado Bullet Cluster, este evento logré predecir el com-
portamiento de la materia oscura fria (asumiendo esta hipdtesis), ya que no esperariamos
observar esta en Rayos X, considerando una sola galaxia. Sin embargo, si consideramos la
fusion de dos cimulos de galaxias es probable que podamos apreciar su comportamiento,

debido a la dindmica del gas.

6"58M42% 36° 30° 24° 18°% 128

Figura 2.2: The Bullet Cluster, representa la colisién entre dos cimulos de galaxias, medidas en
rayos X y a su vez por lensing gravitacional. Con la técnica de lensing gravitacional se obtiene
un mapa gravitacional representado por la linea verde. Mientras que a través de rayos X se tiene
la distribucion del gas de cada ctimulo representado en colores, donde las regiones mds blancas
significan las mayores concentraciones de gas

Fuente: Tyson et al. (1998)

Enlafigura 2.2, se aprecia este choque entre ambos cimulos de galaxias, imagen que fue
obtenida mediante la combinacién de dos métodos: por un lado tenemos la reconstruccion

del potencial gravitacional de cada ctimulo mediante lentes gravitacionales (linea verde),

14
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y por otro lado tenemos el drea blanca con la medicién del gas caliente de cada cimulo
usando rayos X . La separacion espacial que se observa entre los centros de gravedad y el
gas de cada cimulo nos indica inequivocamente una caracteristica de la materia oscura, su
comportamiento no-colisional. De otro modo, no debiese existir separacion entre el centro
de gravedad y el gas caliente de cada cimulo. Este resultado nos provee una cota superior
para la auto-interaccién de materia oscura, en particular sobre la tasa de la seccién eficaz y

la masa de la particula de la materia oscura, o/mpy < 1,25 cm? g_1 (Randall et al. 2008).

2.1.3. Escala galactica

A escalas galdcticas nos encontramos con las evidencias mds fuertes de la existencia
de la materia oscura, la curva de rotacion de las galaxias, llamando asi al grafico de la
velocidad orbital de las estrellas y gas de una galaxia en funcién de la distancia desde el su
centro.

La primera, evidencia de este método para detectar la presencia de materia no luminosa
se dio en 1970 (Bertone & Hooper 2018), cuando Rubin & Ford (1970) publicaron las
observaciones de la curva de rotaciéon de M31 , sus datos Opticos se extendian 110 minutos
de arco desde el centro de la galaxia, y pudieron ser comparables con las medidas en radio
obtenidas previamente por Roberts (1966).

Durante la misma década, comenzaron a aparecer las primeras declaraciones de la
necesidad de materia adicional en las partes mds externas, basadas en comparaciones con
las curvas de 21 cm. Freeman (1970) comparo el radio en el que se predecia que la curva
de rotacion llegaria a su punto médximo, bajo el supuesto de un disco exponencial ajustado
a las observaciones fotométricas, para las curva de rotacién observada en 21 cm. Esta
combinacién de modelos tedricos y observaciones en radio que se extendian mas alla de
la Optica permitié a Freeman llegar a una de las primeras conclusiones convincentes y
fuertes para la existencia de materia oscura. Encontr6 que para M33 (basado en los datos
de Brandt (1965)) y NGC 300 (basado en los datos de Shobbrook & Robinson (1967)), los

peaks de las curvas de rotacion alcanzaron un valor mds alto que el previsto, con lo que

15
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concluy6 que:

If [the data] are correct, then there must be in these galaxies additional matter which
is undetected, either optically or at 21 cm. Its mass must be at least as large as the mass
of the detected galaxy, and its distribution must be quite different from the exponential
distribution which holds for the optical galaxy.

Esta quizés fue la primera afirmacién convincente de una discrepancia en la curva de
rotacion de las galaxias. Luego, Morton Roberts fue uno de los primeros en reconocer las
implicaciones de la planitud observada en las curvas de rotacion galéctica. Junto con R.
Whitehurst, publicé en 1972 una curva de rotacion de M31 que se extendia a 120 minutos
de arco desde su centro . Roberts & Rots (1973), ampliaron el andlisis a M81 y M101, y
argumentaron que cada una de estas galaxias espirales exhibia curvas de rotacion planas

en sus partes externas (ver figura 2.3).

| [ I | |

250 —
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=200 —
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= -
O =~
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o 150 =
3 M 81 (Sab)
<
2
E 100~ —
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[@)]
x

50 —
| | | | ] |

S 10 15 20 25 30
DISTANCE TO CENTER (kpc)

Figura 2.3: Curvas de rotacion para las galaxias M31, M101 y M81 (linea sélida), obtenidas por
Roberts & Rots en 1973. La curva de rotacion de la Via Lactea (linea punteada) fue incluida para

comparacién por los autores [4].
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2.2. Diferentes hipétesis de Materia Oscura

Como vimos anteriormente, la discrepancia entre la materia bariénica estimada y
la materia total a diferentes escalas es innegable. Al pasar los afios, muchas hipétesis
para resolver esta discrepancia fueron apareciendo, a continuacién entregaré una breve

descripcion de las mds controversiales e importantes a mi parecer.

2.2.1. Objetos Masivos de Halo Compacto (MACHOs)

Una de las hipétesis que se tenia en principio para la pérdida de masa, eran estos
objetos masivos de halo compacto o MACHOs, por su sigla en inglés. Los MACHOs son
objetos astrofisicos que emiten poca o nula radiacién, a su vez presentan un rango de
masas que va desde 1077 hasta cientos de masas solares, como si fueran enanas marrén o
agujeros negros, estos objetos debian medirse mediante efectos de microlensing (Angelis
2015). Sin embargo, como vimos anteriormente, a escalas cosmolédgicas el CMB entrega
una importante prueba de que la materia oscura no puede ser baridnica, por lo que esta
hipétesis queda fuera, es decir, los MACHOs no pueden ser la explicacion tnica de la

materia oscura (Monroy-Rodriguez & Allen 2014).

2.2.2. Particulas Masivas de Débil Interaccion (WIMPs)

Las particulas masivas de débil interaccion se han vuelto uno de los candidatos maés
populares en las ultimas décadas. Estas particulas se producirian en el Universo temprano
mediante mecanismos termales, estando en un equilibrio quimico y colisional con las
particulas del modelo estdndar. Sin embargo, el Universo al expandirse y enfriarse, estas
particulas salieron del equilibrio que se encontraban produciendo lo que se denomina
freeze-out o congelamiento, lo que estancé la densidad de materia oscura existente hoy
(Lisanti 2017), de no producirse esto la densidad de materia oscura seria menor.

Dentro de las caracteristicas que presentan los WIMPs tenemos que solamente inter-

actdan con la fuerza nuclear débil y con la gravedad. Ademads, poseen una masa realmente

17



CAPITULO 2. MATERIA OSCURA

alta en comparacion con las particulas del modelo estdndar, lo que genera que deberian
moverse lentamente y por lo tanto ser muy frias, esto conlleva a que deban permanecer
concentradas. Por otro lado, estas particulas son neutras, por lo que las observaciones
electromagnéticas no son capaces de detectarlas.

Es importante mencionar que el congelamiento termal o freeze-out termal, es alcanzado
cuando la tasa de aniquilacion de WIMPs es igual a la tasa de expansion del Universo H(t),

es decir,
n<ov>x= H(tfreeze—out) (2.1)

En esta situacion, cuanto més grande sea la seccion eficaz, mas tarde ocurrira el freeze-
out, dando como consecuencia una menor abundancia de materia oscura. Aqui, tenemos una
coneccion entre la abundancia de los WIMPs y la seccién eficaz de aniquilacién. Podemos
apreciar esta situacion en el esquema de la figura 2.4, en donde el eje vertical representa la
abundancia de los WIMPs mientras que en el eje horizontal nos encontramos con la masa
de los WIMPs dividida por la temperatura del Universo, siendo esta tasa proporcional
al tiempo, es por ello que a su vez representa el freeze-out. La linea sé6lida representa
la abundancia en equilibrio de los WIMPs en el caso del acoplamiento con particulas
del modelo estdndar. Por otra parte, las lineas punteadas representan la abundancia de
WIMPs hoy para tres diferentes escenarios, asumiendo diferentes secciones eficaces de
materia oscura. Ademds, el encuentro de las lineas segmentadas con la linea s6lida marca
el denominado freeze-out (Kolb 1994).

Para poder obtener la abundancia de reliquia que se infiere del CMB, se requiere que
el valor de la seccion eficaz promedio de una particula de materia oscura sea, < ov >=
3 x 10726 cm?/s, y que la masa de la particula sea del orden de cientos de GeV, es decir,
mpy ~ 100GeV. Esta combinacion de factores, tanto la seccion eficaz de aniquilacién
y la masa de la particula de materia oscura son conocidos como los valores termales y
estdn en el orden de magnitud de las escalas débiles. Los WIMPs por su parte, desde

el planteamiento desde la fisica de particula, cumplen con estos dos parametros, a esta
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Figura 2.4: Abundancia de WIMPs (Y) en funcién de la masa y temperatura (x). La linea sélida
representa el caso de densidad de WIMPs en equilibrio termal, mientras que las lineas segmentadas
muestran diferentes abundancias para diferentes valores de seccién eficaz, esto es la representacion
del freeze-out

Fuente: Kolb (1994)

coincidencia, es la que llamamos el “WIMP Miracle”, esto explica la popularidad que

presentan estos candidatos de materia oscura.
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Capitulo 3

Técnicas de deteccion

El amplio interés presentado por descubrir la naturaleza de la materia oscura, nos
ha llevado a buscar diversos mecanismos en los diferentes fendmenos fisicos que son
capaces de proporcionar datos para la busqueda de materia oscura, dentro de ellos tenemos:
aniquilacién o decaimiento de particulas de materia oscura en particulas del modelo
estandar, la produccion de particulas de materia oscura a través de la colision de particulas
del modelo estdndar y la colision entre particulas de materia oscura que logran generar
particulas del modelo estandar. Estas distintas fenomenologias nos permiten estudiar desde
puntos de vista diferentes, representados esquemdaticamente en la figura 3.1.

La investigacion llevada a cabo en este escrito, fue realizada en el ambito de la bus-
queda indirecta de materia oscura tipo WIMPs, por esta razén en la siguiente seccion

profundizaremos mds en este apartado.

3.1. Deteccion indirecta de Materia Oscura

La deteccion indirecta sigue la idea de buscar materia oscura mediante el proceso de
aniquilacion de estas particulas generando particulas del modelo estdndar. Debido a que
estas nuevas particulas creadas por la aniquilacién de particulas de materia oscura son

inestables en la mayoria del tiempo, los métodos de busqueda indirecta surgen desde los
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Figura 3.1: Diferentes tipos de bisqueda de materia oscura.

Fuente: Autor

procesos subsecuentes de estas particulas, es decir se basan en las particulas estables que
se logren generar de esta aniquilacién. Por tanto, la bisqueda indirecta puede realizarse
mediante la medicion de rayos c6smicos cargados o neutrinos. Cada uno de estos, presentan
desafios y ventajas diferentes, las cuales podemos observar en la tabla 3.1 (Gaskins 2016),

ademds de los experimentos que se usan hoy en dia para detectar estas particulas.

Cuadro 3.1: Estrategias de bisqueda indirecta de materia oscura, apuntando a las particulas que

se detectan, a las ventajas, desafios y los experimentos que existen para llevar esto acabo.

Particula Ventajas Desafios Experimentos
Rayos Césmicos - muestras espectrales - difusion Fermi LAT, Auger
- background bajo - no apunta a la fuente CTA, PAMELA
Neutrinos -sefialan la fuente - background IceCube, ANTARES
- muestras espectrales baja estadistica Super-Kamiokande, KM3NET
Fotones de Rayos Gamma - sefialan la fuente background CTA, Fermi LAT
- muestras espectrales - atenuacion H.E.S.S, MAGIC, HAWC

Fuente: Gaskins (2016)

La deteccion indirecta de materia oscura mediante rayos gamma es conveniente debido
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CAPITULO 3. TECNICAS DE DETECCION

a la escala de la masa de los WIMPs, ya que estos implican una emision de rayos gamma
detectable por experimentos. Ademds, estos fotones no poseen carga, a diferencia de
los rayos césmicos, por lo que pueden viajar por el Universo sin ser reflectados por
campos magnéticos, por lo que podemos inferir la direccion de la fuente que los produce
(Bertone & Hooper 2018). Por otra parte, el espectro de rayos gamma que uno espera,
contiene informacion bdésica sobre las propiedades de las particulas de materia oscura,
tales como, la masa y la seccion eficaz de scattering y su acoplamiento a las particulas
del modelo estdndar. La deteccion de rayos gamma puede realizarse directamente por
algin experimento espacial como Fermi-LAT o indirectamente (debido a la opacidad de la
atmosfera) por telescopios Cherenkov de imagen atmosférica (IACT, Imaging Atmospheric
Cherenkov Telescopes), tales como H.E.S.S, MAGIC, VERITAS y en el futuro por CTA,
podemos ver mds detalles al respecto en la seccion 4.

Los neutrinos, al igual que los fotones, no poseen carga, por lo que también indican la
direccion de la fuente. La idea basica de su deteccion es medir la luz Cherenkov que resulta
de la interaccion de los neutrinos con el agua (ANTARES, KM3NET, Super- Kamiokande)
o hielo (IceCube, PINGU). Debido a la baja seccion eficaz de interaccion de los neutrinos,
tipicamente interacciones débiles, se necesitan grandes volumen de superficie de contacto,
es decir, hielo o agua, para incrementar las probabilidades de deteccion.

Por otro lado, la deteccién indirecta mediante rayos cOsmicos se realiza mediante
la medicion de las pequefias componentes de antimateria de estos rayos, principalmente
hechos de positrones y antiprotones. Las particulas de antimateria, como rayos gamma,
pueden ser el producto final de la aniquilacion de particulas de materia oscura y estas
presentan un flujo menor al de las particulas de materia visible, como electrones y protones.

La busqueda de materia oscura mediante rayos césmicos cargados, puede ser realizada
principalmente buscando caracteristicas espectrales en los flujos de particulas. La biisqueda
de antinucleos de luz, como antideuterios y antihelio, es también un prometedor panorama
para la bisqueda de materia oscura, ya que el flujo esperado de esas particulas en los

procesos astrofisicos convencionales es extremadamente débil comparado con el flujo de
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protones. Al igual que los rayos gamma (que son un subconjunto de los rayos c6smicos),
tenemos experimentos espaciales como: PAMELA, AMS-02, Fermi-Lat, etc. mientras que

en tierra tenemos: IACTs, CTA y Auger.

3.2. Rayos Gamma

Los rayos gamma al ser neutros, pueden viajar a través del Universo sin ser desviados
por campos magnéticos galacticos o extragalacticos, indicdndonos asi el origen de estos,
a diferencia de las particulas cargadas (Evans et al. 2004b). El flujo esperado de rayos
gamma, (%), producto de la aniquilacién de particulas de materia oscura y representa el
nimero de fotones por drea, tiempo y energia, contiene pardmetros fundamentales como
la masa de la materia oscura mpyy, €l promedio de la seccion eficaz junto con la velocidad
de las particulas < ov >, los canales de aniquilacion f con sus respectivas tasas de
bifurcacién By, la distribucion de densidad de materia oscura de un objeto dado ppus y

la distancia a ese objeto medida desde el observador d. Esto se representa mediante la

siguiente ecuacion:

de,y 1 <ov> dN/ PZDM(’”)
—(E)= — B dv'dQ) . 3.1
() 4r 2nﬂéﬁl :él dE / JC(ZJ[;S d? G-

Comunmente esta ecuacion de flujo se separa en dos partes: una correspondiente a los

dopp
dE

factores netamente de fisica de particulas ( ), es decir,

dépp 1 <ov> Z dn’

— B;. 32
dE ~ 4n 2md dE I (3:2)

f

y otra correspondiente al inico pardmetro astrofisico, llamado J-factor,

2
.
J= / / p DMZ( ) avaer (3.3)
A Jios d
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Por lo que podemos escribir la ecuacion 3.1 como:

xJ . (3.4)

En las siguientes secciones se describen en mayor detalle estos pardmetros de la ecuacién

de flujo 3.1.

3.2.1. Fisica de Particulas

En el marco de las particulas de materia oscura, la informacion acerca de los rayos gam-
ma provenientes de la aniquilacion de WIMPs estd incluida en el término correspondiente

a fisica de particulas, es decir,

dépp 1 <ov> deB-
dE ~ 4m 2m? ; dE 7

El proceso de aniquilacion encierra todos las caracteristicas del modelo, ya sea, la seccion
eficaz de aniquilacién < ov > y la masa de la particula de materia oscura mpys, que son

parametros libres. Por otro lado, tenemos los canales en los cuales las particulas de materia
oscura son aniquiladas f pesado por la tasa de bifurcaciones que se generen a partir de la
aniquilacion By (Fornengo et al. 2004).

En términos de deteccion de rayos gamma, cuando nos encontramos con un espectro
con forma de linea, esta debiese ser considerada como una prueba convincente para la
existencia de materia oscura, puesto que seria una muestra clara de la aniquilacion directa
de particulas de materia oscura en dos fotones. Sin embargo, debido a la baja probabilidad
de que ocurra este proceso, debemos considerar que la aniquilacion de materia oscura
produce varios canales, en los cuales las nuevas particulas generadas deberdn pasar a
través de varios procesos de decaimiento, por ser inestables, resultando de este modo un
espectro continuo de rayos gamma, como se aprecia en la figura 3.2. Para poder generar
un espectro de rayos gamma, son necesarios dos procesos: el decaimiento de particulas

pesadas y la hadronizacion de quarks (Cirelli et al. 2011).
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Figura 3.2: Espectro continuo y de linea para la aniquilacién de materia oscura parampps = 17eV

El background se representa mediante la linea naranja, por una ley de potencia.

Fuente: Rinchiuso et al. (2017)

En la figura 3.2 podemos ver que casi todos los canales siguen practicamente la misma
forma, excepto para 7. Esto se produce debido a su peculiar cadena de decaimiento, en

donde 7~ decae en 4 canales diferentes, con diferentes probabilidades respectivamente,

donde el canal mas probable contiene 7°, el cual decae los siguientes canales:
2y — 98 %
etey > 1,2%
Esto indica que los fotones producidos serdn mds energéticos, resultando en una forma
diferente y mds empinada en el espectro diferencial de fotones.

3.2.2. Factor astrofisico

El factor astrofisico, al cual denominamos J-factor, incluye todas caracteristicas de la
fuente astrofisica relevante: su densidad y distancia desde la Tierra. Para caracterizar este

pardmetro es necesario asumir un perfil de densidad de materia oscura p, integrado sobre
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el volumen definido a lo largo de la linea de visién (Evans et al. 2004b), como se define la

2
J = / / Pou") gy ey
AQ Jl.o.s d

Como mencionamos, uno de los parametros que componen este J-factor es la distri-

ecuacion antes mostrada,

bucion de la densidad de materia oscura o bien el cominmente llamado perfil de materia
oscura, a lo largo del tiempo se han probado con muchas formas distintas para este per-
fil, guiadas tanto por simulaciones como por observaciones. Sin embargo, se genera una
discrepancia entre dos clases de perfiles observados a pequefios radios. Existen algunos
perfiles llamados cuspy o cuspide, generando un incremento empinado de la densidad de
materia oscura a radios mas pequefos, mientras que en la contraparte, nos encontramos
con perfiles con forma de core o niicleo, en donde a pequenos radios la densidad de materia
oscura permanece constante, aplanando la curva.

Es importante mencionar que todos los perfiles dependen de al menos dos pardmetros
libres: la densidad p, y el radio escala ry. Un perfil que describe diferentes tipos de densidad
de materia oscura es el perfil descrito por Zhao (1996), el cual utiliza una combinacién de
3 pardmetros libres: @, 8y 7y, con los cuales se pueden describir perfiles de ambos tipos
(cuspy o core).

Dentro de la familia de los perfiles Gnicamente cuspy tenemos el perfil de densidad
propuesto por Navarro-Frenk- White (Navarro et al. (1996)) , el cual se obtuvo mediante
simulaciones N-Body y depende de tres parametros, los cuales generalmente se fijan (para
el NFW generalizado) como @ = 1, 8 = 3y ¥ = 1, esto le da la forma de cuispide a la
distribucién. A su vez, dentro de la misma familia encontramos un perfil que solo depende
de un pardmetro , a, el cual fue descrito por Einasto (1965).

Por otro lado, dentro de la familia de los perfiles en forma de core, encontramos el
propuesto por Burkert (1995), el cual se obtuvo mediante el ajuste de datos de galaxias
esferoidales enanas. Para poder entender con mayor detalle estos perfiles, podemos observar

su descripcion matemadtica en las ecuaciones 3.5, 3.6 y 3.7.
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Pzhao(r) = (L)y [1 . /();)a](ﬁ—)/)/a : (3.5)

pe(r) = psexp [—3 ((1) - 1)] , (3.6)
a \r;

pa(r) =p ry (3.7)

) )

Ademais, en la figura 3.3 podemos apreciar la distribucion de materia oscura para distintos

perfiles de densidad, tales como NFW (¢ = 1,8=3yy =1)y Zhao (@« = 0,57, =3y

v = 1), en forma de cusp. Por otro lado, tenemos un perfil de Burkert y Einasto (o = 0,57)

los que representan una forma de core. Estos pardmetros vienen luego de un anélisis

estadistico realizado en este trabajo.
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Figura 3.3: Diferentes perfiles de materia oscura para la galaxia enana Triangulum II.

Fuente: Autor
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Los parametros de cada perfil de materia oscura se obtiene del ajuste de datos obser-
vacionales como: el brillo superficial de cada galaxia, la posicion en el cielo de esta y las
velocidades en la linea de vision de las estrellas en la galaxia. Hay varias métodos para
obtener los pardmetros del perfil de densidad de materia oscura a partir de la observacion de
diferentes objetos astrofisicos, un ejemplo de ello es utilizar la ecuacion de Jeans (Binney
2008). Una vez, obtenido el perfil de densidad, se puede calcular el J-factor.

Para que el calculo del J-factor descrito en la ecuacion 3.3 sea mds entendible, primero
debemos comprender el verdadero significado de este pardmetro astrofisico. En palabras
simples, el J-factor se puede describir como: la cantidad de materia oscura que hay en
una determinada regién del Universo integrada a lo largo de la linea de la vision, es decir,
a mayor J-factor mds grande es la probabilidad de detectar una sefial de rayos gamma
proveniente de la aniquilacion de materia oscura en esa region del Universo.

Una vez entendido el concepto, podemos notar que la ecuacion 3.3 la podemos escribir

2r Qe Imax
J= / / / 0% (1, @) sin adldadé . (3.8)
0 0 lmin

La nueva forma (ec. 3.8), puede comprenderse mejor si observamos la figura 3.4, en

de la siguiente forma,

donde d es la distancia desde el centro del objeto, la linea de vision estd representada por
el pardmetro [ y los factores del dngulo sélido ¢ y «, siendo los limites de integracién: a.,
lmin Y Lnax. Asumiendo la distancia d, el factor r o r,, lo podemos determinar mediante la

ley del coseno en funcién de las nuevas variables, es decir,
r’(lLa)=1> +d* - 2dscos a . (3.9)

Por otro lado, si asumimos R como el tamaiio del halo de materia oscura, el cual representa
el maximo valor posible para r, podemos obtener los valores de i, Y Lyax, resolviendo la

siguiente ecuacion:

R*(l,@) = I? +d* - 2dscos a . (3.10)
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Por lo que tendremos que los limites serdn:

max — jdcosa + VR? — d?sin a, (3.11)

min
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Figura 3.4: Medicion del J-factor o D- factor de una determinada regién del cielo.

Fuente: Autor

Los pardmetros descritos anteriormente dependen del tamafio del halo de materia
oscura, R, el cual es desconocido. Para resolver esto se asumen diferentes supuestos, por
ejemplo, tomar R como la distancia a la estrella més lejana del sistema. En un escenario
mads usual, se relaciona a R con el dngulo de integracién, en el cual se utiliza la siguiente
relacion, J(aos) = 0,5J(mqx) (Evans et al. (2004a)). Aqui se considera el hecho de que
en la mayoria de los casos, el valor del J-factor en funcién del dngulo de integracion
permanece relativamente constante al valor de @ = 0,5, por lo que se puede utilizar esta

relacion.

3.2.3. Fuentes Astrofisicas

Debido a las débiles senales de rayos gamma provenientes de la aniquilacion de ma-

teria oscura, identificar las fuentes que presenten un potencial importante juega un rol
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fundamental a la hora de maximizar las probabilidades para la deteccién de materia os-
cura. Considerando esto, hay dos puntos que debemos tomar en consideracion a la hora
de escoger la fuente: la densidad de materia oscura y el background de rayos gamma de
procesos astrofisicos estdndares (?). En la figura 3.5 se presentan el mapa del cielo en
rayos gamma medido por Fermi-LAT junto con los candidatos mds prometedores para la

busqueda indirecta de materia oscura mediante rayos gamma.

GC halo

Galactic Centre

dSph

Extragalactic

Galaxy clusters diffuse

Galactic diffuse

—

Figura 3.5: Posibles candidatos astrofisicos para la busqueda indirecta de materia oscura por rayos
gamma.

Fuente: Conrad & Reimer (2017)

Dentro de los candidatos mds prometedores se encuentran:

= El Centro Galdctico, el cual es un candidato muy popular para la busqueda de materia
oscura debido a su alta densidad de materia oscura esperada y su corta distancia a
nosotros (8Kpc) desde la Tierra. Sin embargo, esta regién almacena muchas fuentes

activas que emiten en rayos gamma, produciendo un background considerable para la
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busqueda de materia oscura, generando asi que la deteccion de una sefial de materia

oscura sea un desafio (Calore et al. 2015).

= Galaxias enanas esferoidales (dSphs), poseen una tasa de masa luminosidad muy
alta, lo cual induce que estos objetos estdn dominados principalmente por materia
oscura. Ademads, carecen de background astrofisico producto de su ubicacién en el
cielo, lo que incrementa las posibilidades de deteccion. Ademas, existen varias ~ 55

estudiadas en las cercanias de la Via Lactea.

En el presente trabajo utilizaremos las galaxias enanas esferoidales, es por ello que
profundizaremos un poco mds al respecto, para comprender todas las ventajas que esto

conlleva.

Galaxias enanas esferoidales

Las galaxias enanas esferoidales o dSphs por sus siglas en inglés, son los mejores candi-
datos para la busqueda indirecta de materia oscura, siendo pequefios sistemas compuestos
por poblacién estelar vieja, con baja luminosidad y poco contenido en gas (Bonnivard
et al. 2015). Se sabe que estas galaxias poseen una alta tasa de masa luminosidad, del
orden de ~ 107, implicando que estan dindmicamente dominadas por materia oscura. Las
galaxias esferoidales enanas, usualmente se dividen en dos clases: las galaxias enanas cla-
sicas tales como Draco, Sculptor y Fornax; por otro lado se tienen las ultra-débiles como
Triangulum II, Reticulum IT y Segue I. Las galaxias enanas clésicas, tienen incertezas
significativamente menores en el J-factor comparadas con las ultra-débiles, sin embargo,
algunas ultra-débiles recientemente descubiertas presentan un J-factor, bastante mayor al
de las clasicas. El supuesto de que las galaxias enanas sean esferoidales no es completa-
mente cierto, sin embargo es necesario para la investigacion de la presencia de un halo
denso de materia oscura.

Considerando que la masa luminosa en las galaxias enanas estd principalmente com-

puesta por las estrellas, debido a la pobre contribucién del gas y las otras formas de la
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materia baridnica, toda la caracterizacion del sistema esta basado en la medicién de com-
ponentes estelares, tales como: la velocidad a lo largo de la linea de vision de cada una y
la distribucion de luz de todas ellas (Charbonnier et al. 2011). La descripcion de la galaxia
completa, depende fundamentalmente de la precision de los datos estelares disponibles,
esto es esencial para la descripcion del sistema. En particular, la dindmica del sistema es
necesaria para obtener los pardmetros ya mencionados del perfil de densidad de materia
oscura para las dSphs, lo que puede ser obtenido mediante la ecuacion de Jeans, que se
detalla a continuacion (Binney 2008).

La ecuacion de Jeans, presenta seis grados de libertad: tres espaciales y tres en la ve-
locidad. Sin embargo, las mediciones solamente nos entregan dos componentes espaciales
(latitud y longitud en las estrellas, traducidas en la distancia proyectada) y una componente
en la velocidad a lo largo de la linea de vision. Para poder obtener una relacién entre los
parametros faltantes y los que se tienen se asume un pardmetro libre, llamado pardmetro de
anisotropia 3, el cual es una funcién exclusivamente de r, la distancia desde el centro de
la galaxia. Este pardmetro de anisotropia, lo que hace es caracterizar la forma de la 6rbita
de una estrella alrededor de la galaxia, y se define como:

2
Ba(r)=1- 2 ) : (3.12)

v7(r)

donde vy y vy representa la dispersion de velocidades en coordenadas esféricas 6 y r
respectivamente.

Por otra parte, para la ecuacion de Jeans se necesita la distribuciéon de densidad de
las estrellas v(r), pero de las mediciones solo obtenemos el brillo superficial o también
llamado perfil de luz proyectado Z(R), por lo que necesitamos la siguiente relacioén para
poder resolver la ecuacion de Jeans,

sr=2 [ M
R Vr2-R
Luego, asumiendo coordenadas esféricas para un sistema en equilibrio dindmico, la

ecuacion de Jeans puede ser escrita en relacion a la cinematica de estrellas y el potencial
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gravitacional de la distribucion de materia oscura,

1 d o GM

Y dr (V(’”)V’)”ﬁ 7= % (3.13)
1 d ’ ,

WUdr@UWJ+2ﬂ 2“%*Z£/mMmﬂw. (3.14)

A pesar de la fuerte relacion que la ecuacion de Jeans entrega entre la cinemadtica estelar y
el perfil de materia oscura, esta ecuacion considera pardmetros en un espacio 3D, mientras
que las medidas observadas provienen de informacion que aplica solamente en el plano 2D.
Para solucionar este inconveniente, se puede realizar la relacién expuesta en la ecuacién
3.15, la cual relaciona la dispersioén de velocidad a lo largo de la linea de vision con el

radio proyectado o,(R) con la anisotropia 3, y la dispersién de velocidad radial v, :

smre 2 [l g B YO
q””ﬂméb’w))WZF G19)

Combinando la ecuacién 3.15 junto a 3.13, podemos definir el perfil de densidad de
materia oscura, esto ajustando los pardmetros libres: la anisotropia S, y los pardmetros
libres que presente el perfil de materia oscura escogido (Binney 2008). Para ello, existe
un software abierto usado para este andlisis descrito, este es CLUMPY (Charbonnier et al.
2012), este software utiliza el método de Markov Chain Monte Carlo para optimizar y
encontrar los mejores ajustes para el modelo entregado (Bonnivard 2006). Este software
fue utilizado para la mayoria de los cédlculos que se presentan en la seccién 5.

Finalmente, el J-factor para las dSphs depende de la calidad y precision de las medicio-
nes estelares. Esta dependencia, no limita solamente su cdlculo, sino también la robustez
del resultado, es decir, cuanto mas pequefia es la muestra de estrellas, menos fiable serd el
resultado. Esta consideracion es sumamente relevante para las recientemente descubiertas
galaxias enanas ultra-débiles, que poseen pocas estrellas conocidas, es por ello que cada
vez necesitamos mejores muestras y mejores telescopios para poder detectar una posible

sefial de materia oscura.
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Telescopios para la busqueda de

Materia Oscura

Existen diversos tipos de telescopios dependiendo de que es lo que deseamos observar,
para nuestros propdsitos de buscar materia oscura de forma indirecta en el rango de
altas energias existen dos tipos: telescopios espaciales (ej. Fermi Large Area Telescope)
y telescopios tipo cherenkov (ej. High Altitude Water Cherenkov y Cherenkov Telescope
Array).

Los telescopios espaciales como Fermi Large Area Telescope (LAT), pueden captar
luz de muy alta energia, estos comtinmente los denominamos rayos gamma (y). Estos
telescopios al ser espaciales pueden recibir estos rayos sin ser atenuados por la atmdsfera
y a su vez captan los rayos provenientes de todas partes del cielo a diferencia de los de tipo
terrestre. Ademads, su rango energético va desde los 0,3 — 300 GeV. Es importante conocer
que los rayos gamma son fotones con energias del orden de megaelectronvoltios (MeV),
gigaelectronvoltios (GeV) o teraelectronvoltios (TeV).

Telescopios tipo cherenkov se especializan, como su nombre lo dice, en captar luz tipo
cherenkov, la cual se produce cuando los rayos gamma ingresan a la atmdsfera terrestre
e interactian con esta produciendo una cascada de particulas a la cual denominamos luz

cherenkov. Para captar este efecto cherenkov, existen dos subtipos de telescopios, en donde
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estdn presentes los telescopios de tanques de agua y otros con espejo forma de antenas.

Los telescopios cherenkov de tipo tanques de agua, se usan debido a su alta sensibilidad,
superior a los espaciales, ya que logran cubrir rangos desde los GeV hasta los TeV. Estos se
basan principalmente en tener gran cantidad de tanques de agua situados a grandes alturas,
la principal funcién de estos es detectar luz cherenkov. En particular, High Altitude Water
Cherenkov (HAWC) es uno de estos, estd situado en las laderas del volcan Sierra Negra,
cerca de Puebla, México, presenta un amplio campo de vision (~ 15 % del cielo) con sus
300 tanques de 7 metros de didmetro y 5 metros alto llenos de agua pura. Este observatorio
puede ver dos terceras partes del cielo durante cada ciclo de 24 horas y puede observar
rayos gamma del orden de 100 Gev hasta 100 TeV.

Telescopios cherenkov tipo antenas, estdn hechos de arreglos de varios similares con el
fin de abarcar una mayor drea, los cuales permiten captar las particulas que genera el efecto
cherenkov con el fin de triangular la posicion de donde provienen estas particulas. Al igual
que los tanques de agua, estos necesitan instalarse en las alturas. Entre los mds potentes a
dia de hoy se encuentra el High Energy Stereoscopic System (H.E.S.S) a 1,800 metros de
altura en Namibia, compuesto por 4 telescopios menores de 12 m de didmetro distanciados
a 120 m uno del otro generando un cuadrado, mientras en el centro se sitda el telescopio
mayor, con un espejo de 28 m configurando el arreglo de 5 grandes telescopios. En este
telescopio se logran captar rayos c6smicos del orden de 0.03 a 100 TeV. A pesar de esto, se
quiere poder captar las sefiales mds energéticas del universo, ir atin mds all4 en sensibilidad
y rango energético, esto se espera lograr en la presente década con la llegada del Cherenkov
Telescope Array (CTA), telescopio por el cual se realiza la presente investigacion, con miras

a la pronta llegada de este gran proyecto que se detalla a continuacion.

4.1. Cherenkov Telescope Array.

El observatorio CTA (Cherenkov Telescope Array Consortium et al. 2019) serd operado

por una colaboracién internacional de mas de miles de cientificos de alrededor de 32
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paises. Se encuentra actualmente en fase de construccion y se espera tener los primeros
datos cientificos a mediados de esta década (2020). Las principales metas que presenta
este proyecto son: entender el origen de las particulas césmicas relativistas, indagar en
ambientes extremos y explorar las fronteras de la fisica, tales como el entendimiento de
la naturaleza de la materia oscura. A continuacion, detallaré las principales caracteristicas

del futuro observatorio CTA:

» Campo de vision extendido: CTA serd uno de los primeros observatorios terrestres
capaz de observar el cielo completo. Para lograr esto, los telescopios serdn localizados
en ambos hemisferios. En el norte se encontrara localizado en la isla de La Palma,
perteneciente a las Islas Canarias (Espafia), estard dedicado principalmente a los
objetos extragalacticos. Por su contraparte, en el sur estard localizado cerca de cerro
Paranal (Chile), y su enfoque principalmente seréd el estudio de fuentes provenientes

de nuestra galaxia.

» Amplia cobertura del rango energético: explorard una amplia ventana en energias
(desde los 20 GeV hasta al menos 300 TeV). Para este propdsito se utilizardn 3
diferentes telescopios: Telescopios gran tamaiio (Large Size Telescope, LST) con
23 metros de didmetro para explorar bajas energias (~ 100 GeV), Telescopios de
mediano tamafno (Medium Size Telescopes, MST) con 12 metros de didmetro para
energias intermedias y Telescopios de pequefio tamaifio (Small Size Telescope, SST)

con 4 metros de didmetro para altas energias (> 100 TeV)

» Gran 4rea de deteccién: el observatorio cubrird 4 km? en el hemisferio sur y 0,6 km?
en el hemisferio norte. Podemos observar la disposicién de los telescopios en la

figura 4.1.

= Mejor sensibilidad: CTA tendrd una mayo sensibilidad con respecto a los detectores
de la generacion actual. En la figura 4.2, se presenta la curva de sensibilidad con
respecto a los actuales detectores. Una mayor sensibilidad, implica que se pueden

detectar fuentes con menor cantidad de flujo de rayos gamma.
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= Observaciones Simultdneas: debido al gran niimero de telescopios que componen el

sistema, CTA podrd apuntar a diferentes objetos de forma simultdnea.

= Observatorio Abierto: la comunidad cientifica tendrd acceso a los datos recogidos
por el observatorio. Esta es una caracteristica Uinica en comparacioén a los otros

telescopios terrestres.

- Northern Hemisphere Type: Southern Hemisphere i S

23mLsT @ NS DN PR T, 2MIST @
12:mMST o 5 2-MMST  ©
(MAGIC) © - . = . - 5MSST =

e,

250m
1 | 1000m

4

Figura 4.1: Distribucion de los telescopios espacialmente para los dos sitios de CTA, en el hemis-
ferio norte (izquierda) y Sur (derecha).

FUENTE: Cherenkov Telescope Array Consortium et al. (2019)

Como habiamos mencionado, la bisqueda de materia oscura de forma indirecta puede
realizarse con detectores de rayos gamma. Dado el potente rendimiento que presentara
CTA, en términos de los amplios rangos de energias a los cuales funcionara, este alcanzara
valores sin precedentes para la seccion eficaz de aniquilacién de materia oscura para
un amplio rango de masas de materia oscura, incluyendo aquellas inaccesibles para los
telescopios actuales como H.E.S.S.

Es importante mencionar que, la bisqueda de materia oscura es uno de los temas
de estudio para el consorcio de CTA, y su plan de investigacién ha sido desarrollado y
publicado en un documento, el cual resume cédmo serd la ciencia con CTA (Cherenkov

Telescope Array Consortium et al. 2019), podemos ver un resumen de ello en la tabla 4.3.
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Figura 4.2: Sensibilidad de flujo de CTA comparada con los actuales telescopios terrestres y

espaciales.

FUENTE: Cherenkov Telescope Array Consortium et al. (2019)

Year 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
Galactichalo 175h 175h 175h
Best dSph 100h 100h 100 h

in case of detection at GC, large ov

Best dSph 150 h 150h 150h 150h 150h 150h 150h
Galactic halo 100h 100h 100h 100h 100h 100h 100h
in case of detection at GC, small ov
Galactic halo 100h 100h 100h 100h 100h 100h 100h
in case of no detection at GC
Best Target 100h 100h 100h 100h 100h 100h 100h

Figura 4.3: Distribucién del tiempo de observacién de CTA para la biisqueda de materia oscura

durante los 10 primeros afios.

FUENTE: Cherenkov Telescope Array Consortium et al. (2019)

El Halo de la galaxia es el principal objetivo de CTA, en el contexto de la busqueda
de materia oscura, sin embargo, debido a las grandes incertidumbres por su background,

también se proponen la busqueda de materia oscura en galaxias enanas como objetivo
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primario adicional para la observacion. Esta es larazon por la cual comenz6 la investigacion

expuesta en esta tesis.
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Discusion y Resultados

Con la llegada de CTA en la presente década se espera marque un precedente para la
astrofisica, abriendo nuevas interrogantes, de la misma forma que lo hicieron proyectos
como ALMA y LIGO la década anterior. Como vimos en la seccion anterior 4.1, la
bisqueda de materia oscura, serd uno de los principales objetivos con CTA, para ello se
utilizard tiempo de observacion para el Halo de la galaxia y también para algunas galaxias
esferoidales.

Para tener una mejor nocion de las mejores galaxias enanas para observar con CTA, es
necesario medir el J-factor de cada una de ellas (revisar seccion 3.2.2), esto se ha llevado a
cabo durante la ultima década por cientificos como Bonnivard et al. (2015) y Saturni et al.
(2019). Sin embargo, considerando que para estos objetos actualmente se posee escasa
medicién de dindmica estelar, que van desde 13 estrellas (caso de Triangulum II), hasta
2200 (en el caso de Fornax) estrellas medidas, lo que nos lleva a preguntarnos sobre los
niveles de confianza del andlisis que se realiza para galaxias con una baja muestra de
estrellas disponibles.

Para responder a esta interrogante, realizamos un andlisis sistemdtico con distintas
galaxias enanas que presentaran un mayor nimero de estrellas. Se seleccioné una galaxia
con un ndmero N de estrellas, con el cual se realiz6 un analisis estadistico mediante el

método de Markov Chain Monte Carlo (MCMC), con el fin de encontrar los pardimetros
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necesarios para obtener el perfil de densidad de materia oscura de dicha dSph. Una vez
finalizado este andlisis, se redujo la muestra de estrellas y se volvié a realizar el mismo
procedimiento, hasta tener varias muestras desde pocas estrellas hasta N, de esta manera se
puede representar lo que sucede con una galaxia ultra-faint (~ 15 estrellas) o con galaxias
clasicas (~ 1000 estrellas). Realizando este andlisis se aprecia como variaron los niveles
de confianza en el andlisis estadisticos para distinto ndmero de estrellas.

La galaxia con la cual realizamos el andlisis mds robusto antes mencionado es Fornax,
situada a 147 kpc de nosotros, con un radio efectivo de rip = 594 pc, y presenta una
tasa de masa luminosidad de M /L = 8,7 + 28M,/ L., esta galaxia presenta una muestra
de alrededor de 2200 estrellas estudiadas (Walker et al. 2009). Ademads, presenta una
distribucion espacial muy compacta, lo que facilita su clasificacion como una galaxia
enana esferoidal, como podemos ver en la figura 5.1. Estas caracteristicas, hacen a Fornax

un buen candidato para realizar el estudio que necesitamos.

Fornax: Distribucion espacial de estrellas

~34.0
~34.2 1
-34.4

D |

@ -34.6
-34.8
~35.0

—35.2 1

Figura 5.1: Distribucion espacial de estrellas para Fornax.

Fuente: Autor

El procedimiento realizado con Fornax, fue tomar subsets de diferentes cantidades

de estrellas, estos fueron: 15, 50, 100, 300, 500 y 1000 estrellas respectivamente. Es

41



CAPITULO 5. DISCUSION Y RESULTADOS

importante mencionar que no realizamos subset de estrellas mayores a 1000, debido a que
no existen en la actualidad galaxias enanas con esa cantidad de estrellas con su cinemética
medida, sin considerar que este andlisis nos ayudard a encontrar una cota inferior, por lo
que no serd muy importante tener mayores muestras a esta.

Otro factor a considerar para tener datos mas confiables, fue realizar un promedio para
cada submuestra, esto significa que: se crearon 50 muestras distintas de cada subset de
estrellas (15, 50, 100, 300, 500 y 1000), cada una de ellas tomadas al azar de la muestra
original de 2200 estrellas. Con esto se logra tener un promedio para cada subset particular,
este serd mds representativo para los subset de menor cantidad de estrellas, siendo estos en
los que se presentan mayores variaciones.

Para realizar el andlisis estadistico de MCMC realizado por Clumpy, es necesario te-
ner: las velocidades (con sus respectivas incertidumbres) de cada estrella considerando al
Sol como sistema de referencia, sus posiciones en coordenadas ecuatoriales (RA, Dec),
la distancia (con sus respectivas incertidumbres) de estas estrellas con respecto al centro
de la galaxia y el pardmetro de probabilidad de ser estrella miembro de la galaxia, estos
son los pardmetros que necesita el andlisis en cuanto a las propiedades observacionales.
Adicionalmente, se le necesitan otorgar los pardmetros a ajustar por el modelo, los deno-
minados priors, que representan los limites del espacio de muestreo que deberd recorrer
el MCMC para ajustar los datos observacionales con los supuestos establecidos.

Dentro de los pardmetros que se introducen en el andlisis, nos encontramos con la
distancia que poseen las estrellas con respecto al centro de la galaxia, es aqui donde se tienen
multiples formas de fijar un centro para cada dSph, por lo que realizamos una comparativa
entre dos de las formas mas utilizadas: encontrar el centro de forma aritmética, es decir
considerar el promedio aritmético de las posiciones 2D que poseemos de las galaxias y
encontrar el centro ponderando por el flujo de cada estrella.

En esta comparativa, en cada subset de estrellas en Fornax, notamos que la diferencia
al momento de obtener un J-factor es casi nula. En la figura 5.2, podemos apreciar el

error relativo para cada método utilizado, en forma de x azul encontramos el error relativo
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asociado a la medicion del J-factor considerando muestras en donde el centro fue obtenido
ponderando cada estrellas por su flujo. Mientras que en cruces + rojas encontramos el error
relativo para las muestras en donde el centro se obtuvo mediante el promedio aritmético de
las posiciones 2D de las estrellas. Se aprecia que para las muestras de 15, 50 y 100 estrellas,
el error relativo es muy grande en relacion al valor medio del J-factor (lo cual analizaremos
después). Sin embargo, la diferencia entre ambos métodos es pequeia y practicamente nula
al momento de considerar muestras de mayor cantidad de estrellas (300, 500 y 1000). Por
lo que, cualquier método utilizado no hard que el resultado varie de forma significativa,
es por ello que para poder comparar con la literatura de aqui en adelante utilizaremos

solamente el centro medido al ponderar por el flujo de cada estrella de la muestra.

Error relativo para medicion con distintos centros

+ X  Flux weighted centred
X % X +  Aritmetic centred
+
102 1
[e]
=
=
o
g
S
]
10!
* * ;
102 103
N stars

Figura 5.2: Errores relativos para el centro de Fornax calculado con un promedio aritmético y
pesado por su flujo.

Fuente: Autor

Al realizar el andlisis de Jeans usando MCMC, para cada subset de muestras, pudimos
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apreciar que a medida vamos disminuyendo la cantidad de estrellas en la muestra, la
incertidumbre en los pardmetros ajustados obtenidos crece. Esto se aprecia en la figura
5.3, en donde tenemos los peaks de cada andlisis realizado a las 50 muestras de cada
subset de estrellas, es decir, en este grafico vemos los valores ajustados de cada MCMC
corrido para las 50 muestras de cada set de estrellas (15, 50, 100, 300, 500 y 1000). En
este andlisis, se ve el ajuste que se obtiene al buscar los pardmetros py y rs, los cuales son
necesarios para obtener el perfil de densidad de materia oscura. Se aprecia una convergencia
al valor ajustado a medida que vamos aumentando la cantidad de estrellas, alrededor de
300 estrellas son necesarias para tener un andlisis confiable. Sin embargo, a pesar de
ser un estudio profundo no podemos fijar una cota inferior considerando solamente el
comportamiento de una galaxia en particular, por lo que procedemos a realizar el mismo

proceso para las galaxias enanas Sextant y Sculptor. Scultor y Sextant, son galaxias enanas

MCMC: densidad escala v/s radio escala

® N Stars 15
o e NStars50
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Figura 5.3: Peaks de cada corrida para todos los set de estrellas.

Fuente: Autor

clésicas, presentan un amplio set de estrellas medidas (1100 y 300 respectivamente). Estas
galaxias se encuentran cercanas a nosotros, situdndose a una distancia de 86 kpc (ambas).

A diferencia de Fornax, estas galaxias poseen una tasa de masa luminosidad mucho maés
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elevada, M/L = 18 £+ 6 M,/L, para Sculptor y M/L = 120 + 40 M,/L, para Sextant.
Ademds, tienen un radio efectivo de ry, = 233 pc para Sculptor y i/, = 561 pc para
Sextant, siendo galaxias compactas al igual que Fornax, facilitando el estudio de estas.

Para estas dos galaxias enanas, se realiz6 un procedimiento similar al de Fornax, en
este caso, en vez de tomar estrellas al azar, se ordenaron de forma decreciente con respecto
a su brillo, considerando que generalmente las estrellas mds brillantes se encuentran en el
centro de la galaxia y las menos brillantes se alejan de este. De este modo, se considerard
solo una muestra para cada set de estrellas (15, 50, 100, 300 ... ), la cual contendrd las
N estrellas mds brillantes de la galaxia, asi por ej: el set de 15 estrellas contendrd las 15
estrellas mds brillantes del sistema. De esta manera, generamos un andlisis igual de robusto
que al promediar varias muestras para cada set de estrellas.

Al realizar el analisis MCMC para Sculptor y Sextant, encontramos nuevamente que
el andlisis carece de confianza para sets de pocas estrellas (15 y 50). En la figura 5.4y 5.5,
podemos apreciar el MCMC para ambas galaxias en la parte inferior derecha, mientras que
en las esquinas veremos el grafico que muestra la posterior probability distribution (PDF)
en funcién de los pardmetros p; y ry respectivamente.

En el graficode MCMC de ambos se logra converger con niveles de confianza aceptable
a los valores de py y ry entre los sets de 100 y 300 estrellas, pero sin lograr tener mayor
precision para esta cota. En el andlisis para Sextant, en donde podemos tener una mayor
definicién para detectar la cota inferior que buscamos, se aprecia claramente que para
tener un MCMC con valores confiables, es necesario tener un minimo de 150 estrellas,
de esta manera el ajuste de pardmetros realizado por el MCMC seré robusto y a su vez
el valor del J-factor. Adicionalmente, para ambas galaxias podemos ver que los plots
que representan los PDF para sets de estrellas menores o iguales a 100, el maximo de
probabilidad marginalizada se aleja fuertemente del valor preferido para los otros set de
estrellas mds robustos, indicando los problemas de robustez del modelo para esos rangos.

A medida que disminuimos la cantidad de estrellas en una galaxia, el andlisis del

MCMC es poco confiable, esto se traduce en incertezas grandes para el valor del J-factor.
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Figura 5.4: Andlisis para Sculptor, considerando diferentes sets de estrellas. En la parte superior
derecha, tenemos el grafico de la PDF en funcién del pardmetro ps. En la parte inferior derecha,
nos encontramos con el andlisis del MCMC para Sculptor. En la parte inferior derecha, vemos la

comparacién entre la PDF y r;
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Figura 5.5: Andlisis para Sextant, considerando diferentes sets de estrellas. En la parte superior
derecha, tenemos el grafico de la PDF en funcién del pardmetro ps. En la parte inferior derecha,
nos encontramos con el andlisis del MCMC para Sculptor. En la parte inferior derecha, vemos la

comparacién entre la PDF y r;
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J-factor Fornax para diferentes N° de estrellas
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Figura 5.6: Valor del J-factor para distintos dngulos en cada set de estrella diferente.

Fuente: Autor

En la figura 5.6 encontramos el valor del J-factor que se obtuvo al momento de pro-
mediar las muestras de cada set de estrellas para Fornax, por lo que tendremos un J-factor
diferente para cada set de estrellas. Ademds, se muestran 3 valores de J-factor para cada
set, que representan distintos dngulos de integracion (ver 3.2.2).

Aqui, el J-factor y sus incertezas varian para diferentes dngulos de integracion, y a
medida que aumentamos el dngulo se reducen las incertezas. Es por ello que en la literatura
se utiliza a;;,; = 0,5 para denotar el valor del J-factor para una determinada galaxia. Ademas,
se aprecia que nuestra cota cobra sentido, ya que los valores del J-factor que presentan
incertezas grandes pertenecen al set de 15, 50 y 100 estrellas respectivamente. Mientras
que los de mayor niimero presentan incertezas mds bajas.

En la tabla 5.1, se presenta el valor del J-factor con «a;,, = 0,5 y la cantidad de
estrellas medidas de 5 galaxias enanas. Estos valores fueron obtenidos realizando un
andlisis estadistico mediante MCMC para ajustar los valores del perfil de materia oscura
para luego calcular el valor del J-factor, todo utilizando el software Clumpy. Como era de

esperar, en esta tabla se muestra que las galaxias con mayor nimero de estrellas presentan
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Cuadro 5.1: Valores del J-factor, el nimero de estrellas y su respectiva tasa de masa luminosidad
para distintas galaxias enanas. Notar que los valores de J-factor presentan dos errores distintos, el
primero es medido por el andlisis realizado en este trabajo, mientras que el segundo error viene

dado por el software Clumpy.

Nombre log J(ao;5) [GeV? cm’] | N Estrellas | M/L [M, /L]
Fornax 18,5406 0 2200 8,7 +2.8
Sculptor 18,79 oeron 1190 186
Sextant 18471 15005 280 120 + 40
Reticulum IT 19,047 50 0% 18 470 + 210
Triangulum II 218173503 13 3600 + 1200

Fuente: Autor

menos incerteza mientras que las galaxias ultra-faint presentan incertezas muy grandes,
recordemos que estamos midiendo el J-factor en escala logaritmica.

Como vemos, estas galaxias enanas ultra-faint, poseen una amplia incerteza en su J-
factor, esto como ya mencionamos se debe a su carencia de datos cinemaéticos. Considerando
esto, podemos notar que cuando tenemos una cantidad de muestras menores a 100 estrellas,
el andlisis de MCMC simplemente no logra encontrar un valor ajustable al modelo, creemos
que una de las razones por la cual no puede ajustarse es debido a la forma que poseen estos
objetos. En la figura 5.7 podemos ver la distribucion espacial para Reticulum II (Simon
et al. (2015))y Triangulum II (Kirby et al. (2017)), de las cuales se aprecia que presentan
una forma mds bien oblata y prolata respectivamente, lo que dificultard el anélisis de
MCMC, recordando que asumimos que son galaxias enanas esferoidales.

Hemos visto que cuando no poseemos las suficientes medidas cinemdticas de una
galaxia enana esferoidal, no es recomendable calcular un valor para el J-factor, debido a
los bajos valores de confianza que tendrd su MCMC. Sin embargo, esto no implica que no

debemos observar estas galaxias, es mds instamos a que se realicen mas mediciones a estas
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Reticulum II: Distribucion espacial de estrellas

Triangulum II: Distribucion espacial de estrellas
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Figura 5.7: Distribucion espacial para Reticulum II y Triangulum II. Derecha: estrellas miembro
(azul) y estrellas no pertenecientes a Reticulum II (rojo). Izquierda: estrellas solitarias (azul),

sistemas binarios (rojo)

Fuente: Autor

galaxias enanas ultra-débiles, debido a que apuntan a ser los mejores candidatos para el
estudio de la materia oscura, debido a su alta tasa de masa luminosidad, sin embargo, no
podemos realizar un estimativo de su real importancia estimando un J-factor que no sera
lo suficientemente robusto para confiar en su valor. Cuando CTA esté activo, si no existen
medidas cinematicas suficientes para obtener un J-factor deseado de estas galaxias enanas,
instamos que de todas formas se puedan estudiar estos objetos, probablemente se pueda

encontrar alguna posible sefal de aniquilacién de materia oscura en ellos.
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Conclusiones

El presente proyecto de investigacion se llevd a cabo en el marco de las bisquedas
indirectas para materia oscura con rayos gamma, un método muy adecuado para detectar
WIMPs, con masas en el GeV a un rango multi-TeV y produciendo rayos gamma de energias
similares. Si la materia oscura estd compuesta netamente por los WIMPs producidos
térmicamente en el universo temprano, esto implica que la velocidad promedio La seccion

0726 cm3s~!. Las bisquedas indirectas

transversal de aniquilacion < ov > es del orden de 1
por rayos gamma realizados por Fermi-LAT han alcanzado recientemente la sensibilidad
requerida para probar esta seccion transversal de aniquilacién candnica para las masas bajas
de los WIMPs. Sin embargo, la sensibilidad del Fermi-LAT es mas débil para los WIMPs
de mayor masa. En este contexto, los resultados més prometedores han sido obtenidos por
la actual generacion de IACT, es decir, H.E.S.S., MAGIC y VERITAS. Con la llegada de
CTA se mejorard significativamente la actual sensibilidad a sefiales de aniquilacion para las
masas de materia oscura por encima de 100 GeV, sondeando un espacio de pardmetros que
es complementaria a la del Fermi-LAT y ampliando el rango de energia y el rendimiento
de la actual generacién de IACT. Esto motiva la investigacion realizada con el fin de buscar
los J-factors més altos, de modo de saber hacia donde mirar con CTA, y a su vez introducir

una cota inferior para saber cuando estos valores son confiables.

Al momento de realizar el anélisis de Jeans, mediante Clumpy y su método de MCMC
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con el cual se ajustan los pardmetros escala del perfil de densidad de materia oscura,
debemos calcular el centro del objeto que queremos estudiar, por lo que comparamos dos
métodos distintos en los cuales se encuentra el centro: pesando cada estrellas por su flujo
y realizando un promedio aritmético de las posiciones de cada una de ellas. Al realizar
esta comparativa, comprobamos que no existe una diferencia significativa al momento de
realizar el cdlculo del J-factor con cualquiera de los métodos, por lo que es indiferente
que método utilizar, por consistencia con la literatura escogimos el peso por el flujo de las
estrellas, por sobre el promedio aritmético.

Una vez definido el método escogido para calcular el centro de nuestras galaxias
esferoidales, realizamos el andlisis de Jeans para Fornax, en donde comprobamos nuestra
teoria, al reducir el nimero de estrellas se hacieron més grandes las incertezas y menos
confiables los valores que entregé el ajuste de MCMC. Una comprobacién mayor nos
entregé el mismo procedimiento realizado para Sextant y Sculptor, en donde fijamos que
es necesario tener una muestra de al menos 150 estrellas para poder obtener un ajuste
confiable al momento de buscar los pardmetros para el perfil de densidad de materia oscura
y de esta manera entregar un valor de J-factor confiable y reduciendo las incertezas.

Se calcul6 el J-factor para 5 distintas galaxias enanas en donde el J-factor més elevado
lo tiene Triangulum II, log J(aps) = 21,8 £ 0,5 [GeV2 cm 7 ], sin embargo, esta bajo el
limite establecido de estrellas necesarias, por lo que dejaremos como sugerencia estudiar
esta galaxia con mayor detalle, con el fin de medir mds estrellas y ampliar su muestra actual
(13 estrellas). Considerando el limite establecido, encontramos que la galaxia cldsica con
el mayor valor de J-factor es Sculptor, log J(agps) = 18,8 + 0,1 [GeV? cm 7], instando a
ser estudiada con profundidad por CTA, con miras de poder detectar una posible sefial
proveniente de la aniquilacién de particulas de materia oscura.

Otro factor a considerar, es la elipticidad que presentan estas galaxias, para realizar estos
estudios asumimos que estas galaxias son enanas esferoidales. Sin embargo, al momento
de ver la distribucion espacial de las galaxias que presentan escasas estrellas medidas

(Reticulum II' y Triangulum II), nos damos cuenta que tienen forma mds bien oblata o
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prolata, lo cual genera una dificultad al momento de ajustar un modelo en el anélisis de
MCMC, siendo un factor a considerar como respuesta a la interrogante de por qué tenemos
un andlisis pobre con estas galaxias.

Finalmente, podemos concluir que para obtener un valor de J-factor confiable es ne-
cesario tener una muestra importante de estrellas medidas para estas galaxias enanas. Sin
embargo, no es un impedimento para estudiar estas con CTA, por el contrario, se insta
a seguir estudiando estas galaxias, que por su alta tasa de luminosidad siguen siendo los
mejores candidatos para detectar una posible senal de materia oscura proveniente de la ani-
quilacién de estas particulas. Esperamos que con la inminente llegada de CTA se impulsen
observaciones en distintos instrumentos enfocadas al estudio de estos objetos ultra-débiles
que probablemente junto con CTA, nos entregardn una nueva vision del universo, develando

importantes aspectos de la naturaleza de la materia oscura.
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