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trinos

Resumen:

En este trabajo repasaremos de forma general el estado actual de la investigacién sobre la materia
oscura. Trataremos uno por uno los diferentes tipos de bisqueda y nos centramos més especifica-
mente en las bisquedas indirectas. En concreto, haremos hincapié en la bisqueda de materia oscura
por medio de la técnica de telescopios de neutrinos. Para ello, tomaremos como ejemplo principal
un articulo del ano 2022 de la colaboracion IceCube Neutrino Observatory en el que se consigue
utilizar por primera vez este detector para la bisqueda de particulas de materia oscura con masas
< bGeV, observando neutrinos de baja energia provenientes del Sol, que serian producidos por
aniquilaciones de materia oscura dentro del mismo. En este articulo, no se encontré ningin flujo de
neutrinos por encima del fondo en el rango de masas de materia oscura en que se hizo la busqueda
(5-100 GeV), con lo que se consigui6 establecer uno de los limites mas fuertes hasta ahora para la
seccién eficaz dependiente de espin para la interaccién entre materia oscura y protones (del orden
de 10~Hem?).

Abstract:

In this work we will take a general view at the current dark matter research. We will adress one
by one the different types of searches, and our focus will be on the indirect searches. This text will
emphasize in the search of dark matter using the neutrino telescopes technique. We will take as an
example an article published in 2022 by the IceCube Neutrino Observatory in which it is achieved
for the first time a search for dark matter masses as low as 5 GeV with this detector. The objective
of that paper was to detect low energy neutrinos who would had been produced by dark matter
particles annihilations in the Sun. Such flux of neutrinos was not detected above the background
of neutrinos in the selected dark matter range of mass (5-100 GeV). This lack of signal has led to
one of the strongest constraints for spin-dependent dark matter-proton scattering cross section, at
around 10~*em?.
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1. Materia oscura

Antes de comenzar a tratar la busqueda de materia oscura, conviene enmarcar primero la materia
oscura en el contexto de la cosmologia actual. También es conveniente repasar las pruebas de la
existencia de la materia oscura.

Hoy en dia el modelo estandar en cosmologia es el modelo ACDM. Este modelo establece que
el universo actual presenta una componente de materia de alrededor del 30 %, del cual un ~5%
corresponde a la materia bariénica, y un ~25 % a la materia oscura. El restante ~70 % se le atribuye
a la energia oscura (representada con una A, de ahi el inicio del nombre del modelo), y se desprecia
la contribuciéon de las componentes de radiacién y curvatura. La primera se desprecia debido a
que su contribucién, si bien en el pasado fue mayor, se considera que hoy es minima. La segunda,
representa una de las grandes incégnitas de la cosmologia actual, que es la planitud del universo,
que es compatible con un universo plano (curvatura nula). Este modelo, si bien no es perfecto y
aun tiene problemas que resolver, consigue explicar de manera exitosa las abundancias primigenias
de las diferentes componentes del universo, las épocas por las que ha pasado el universo desde los
primeros instantes de su nacimiento, e incluso de sus estructuras a grandes escalas. Para esto ultimo,
es necesaria la introduccién de la materia oscura “fria” (Cold Dark Matter, CDM, de ahi el nombre
del modelo). Esta materia oscura fria es necesaria para explicar estas grandes estructuras ya que
solo con la materia bariénica se cree que no se pueden haber formado, ya que no generaria suficiente
tirén gravitatorio. Ademas, se dice que debe ser fria dado que debe tener una energia cinética lo
suficientemente baja como para no poder escapar de los pozos gravitatorios y asi aglomerarse y
formar las estructuras a gran escala en las proporciones que las observamos hoy en dia.

Expansion acelerada
por la energia oscura
Edad
Radiacién cédsmica oscura
de fondo

Formacién de galaxias,
planetas, ...

A

o
Inflacién

Fluctuaciones
cuanticas

Primeras estrellas
~ 400 millones de afios

Expansion del Universo
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Figura 1: Historia del universo de acuerdo con ACDM

La materia oscura es transparente a la interaccién electromagnética (de ahi su nombre) y a la
interaccion fuerte, y se cree que podria interaccionar con la interaccién débil, aunque de momento
las Unicas pruebas que tenemos de materia oscura han sido a través de la interaccién gravitatoria. Si
bien la naturaleza de la materia oscura sigue siendo incierta actualmente, su existencia no se pone



en duda. Existen numerosas y diversas pruebas en las que debido a la gravedad, se concluye que
faltan componentes de masa muy apreciables, que no se pueden explicar con la materia bariénica.
Ejemplos de esto son la rotacién diferencial de las galaxias, la dispersién de velocidades en galaxias
elipticas (lo cual se puede comprobar con el teorema del virial y relaciones de Faber-Jackson y Tully-
Fisher), las lentes gravitacionales (existe una gran diferencia entre la masa cinética y luminica, que
son responsables de curvar la luz en los cimulos y de la emision de sus estrellas, respectivamente,
por lo que se concluye que existe una fuerte componente que contribuye a la masa pero que no se
encuentra en forma de masa visible) y la estructura a gran escala del universo (que se ha podido
estudiar en gran parte gracias a la medicion del fondo césmico de microondas, que representa uno
de los éxitos més fuertes del modelo, como se muestra en la figura 1)

Figura 2: Fondo c6ésmico de microondas (CMB, Cosmic Microwave Background) tomado por el
satélite Planck

El objetivo hoy en dia, una vez aceptada la existencia de la materia oscura, es identificar de qué
esta compuesta. Para ello existen diferentes hipotesis: pueden ser particulas ya conocidas, particulas
postuladas para resolver otros problemas que encajan como materia oscura, particulas postuladas
desde cero, sectores “oscuros” compuestos de una variedad de particulas, e incluso agujeros negros,
aunque esto lo estudiaremos en la siguiente seccion. Uno de los pasos méas importantes para poder
identificar esta materia oscura serd medir su masa, para lo cual se estan realizando una amplia
diversidad de experimentos con diferentes metodologias que buscan complementarse entre si, y que
veremos mas adelante. En este trabajo nos centraremos principalmente en la bisqueda indirecta,
y mas concretamente en el telescopio de neutrinos IceCube Nuetrino Observatory que se encuentra
en el polo sur. Para més informacion se puede continuar consultando las referencias [1], [2] y [3].

1.1. Fisica de particulas

Dadas entonces las pruebas de la existencia de la materia oscura podemos pasar a estudiar los dife-
rentes candidatos que se han postulado como sus particulas constituyentes. Para ello nos basaremos
principalmente en las referencias [4] y [5].

En primer lugar, tenemos a los famosos WIMPs, cuyas siglas provienen del inglés, Weakly In-
teracting Massive Particles (que quiere decir, particulas masivas débilmente interactuantes). Esta
opcién ha conseguido mucha popularidad debido al fenémeno llamado, “el milagro WIMP”. Dicho
fenémeno se refiere al hecho de que existen ampliaciones supersimétricas del modelo estandar que
predicen de forma independiente a las mediciones hechas en cosmologia la existencia de una particu-



la con una masa similar a la de los bosones W+ y Z0 que explicarfa la abundancia primigenia que
esperamos que tenga la materia oscura segun los datos que tenemos hoy en dia. Esta abundancia
primigenia se relaciona con la seccion eficaz de aniquilacion de pares de materia oscura mediante:

1 -8 -2
Qeorah? ~ 0,1 (Lo 07" Gev , (1)
20 o i
DM+DM<+ranything

donde z = ™2M y que en el freeze out! es solucién a la siguiente ecuacién:

V- e = (mpn - Mp - 0pM+DMoanything) » (2)
donde Mp ~ 2,436 - 10'8GeV es la masa de Planck reducida.

Sin embargo, cabe destacar que esto podria tratarse de una mera coincidencia y que a dia de hoy no
se han encontrado resultados experimentales que apunten a su confirmacién, aunque la bisqueda
sigue en marcha.

Pasamos entonces a los axiones y las ALPs (del inglés, Azion Like Particles, particulas similares
a axiones). Los axiones surgen como una particula propuesta para resolver el problema CP fuerte
de la cromodindmica cudntica (QCD). Se trata de un candidato viable a materia oscura dada su
baja masa, larga vida y que son poco interactuantes. Sin embargo, los resultados experimentales
apuntan a que no tiene suficiente masa como para dar cuenta de toda la materia oscura, solamente
de parte de ella.

Por otro lado tenemos a los llamados “fotones oscuros”, particulas del sector oscuro, en el cual
actuarian como particulas portadoras, de forma andloga a los fotones convencionales. Sin embargo,
estos fotones oscuros si tendrian masa, por lo que interactuarian gravitatoriamente, razén por la
cual son candidatos aptos a materia oscura. Se buscan en diversos experimentos como en NAG4
en el CERN, ABRACADABRA, HAYSTAC o ADMX. Para los fotones oscuros se han postulado
diferentes mecanismos de produccion, como dispersion de un fotén con electrones o positrones,
aniquilacién con un fotén produciendo un par electrén-positrén, conversién fotén-fotén oscuro o
mecanismos de desalineacién parecidos a los propuestos para la produccién de axiones, entre otros.

Otro de los candidatos propuestos son los neutrinos estériles. Se trata de particulas similares a
los neutrinos del modelo estandar, quitando las interacciones débiles. Estos neutrinos supondrian
un candidato a materia oscura “templada” (warm) al estar en masas del orden de los keV. Si
bien el principal modo de desintegracién seria a los tres neutrinos activos, a la hora de realizar
observaciones, el mas interesante resulta ser la desintegracién en un fotén y un neutrino, que
permite observar ese fotén cuasi-monocromaéatico en una linea de emisién a la mitad de la masa
del neutrino estéril. Ha habido observaciones que afirman haber detectado esta linea en 3,5keV en
cumulos de galaxias y nucleos de galaxias, sin embargo, no se ha observado en otras galaxias en las
que si se esperaba hacerlo, por lo que quedamos a la espera de que futuros experimentos con una
mayor resolucién en energia permitan arrojar luz a estos resultados.

Quedan varios candidatos plausibles por mencionar, como las Q-balls, las CHAMPSs, la materia
oscura auto-interactuante, los modelos de Little Higgs, entre otros. Pero no son de interés para
este trabajo asi que no los trataremos. Finalmente, cabe destacar la posibilidad de que la materia
oscura interactie siguiendo una nueva fuerza perteneciente a un sector oscuro, o escondido, el cual

'El término freeze out se refiere al desacoplamiento térmico de una especie de particulas del resto de especies.
Esto sucede en el momento en el que ritmo de interaccién de dicha especie cae por debajo del ritmo de expansion del
universo, con lo que la densidad de particulas comévil queda congelada (i.e. abundancia primigenia) y se dice que la
especie se ha congelado.



podria ser arbitrariamente rico en las particulas e interacciones que lo constituyan, al presentarse
virtualmente sin restricciones. Adema4s, si bien no es necesario, se espera que este sector interactie
con nuestro sector visible. Al considerar un sector oscuro rango de masas posibles para la materia
oscura se vuelve mas amplio que el de masas posibles para las WIMPs, siendo este dltimo de entre
unos pocos GeV hasta el orden de algunos TeV.

1.2. Bisqueda de Materia Oscura

En esta seccién abordaremos de manera general los diferentes tipos y medios de biisquedas que se
estan llevando a cabo en la actualidad para intentar encontrar posibles huellas de materia oscura. Se
distinguen entonces los experimentos en tres grupos principales segiin su modo de operar: bisquedas
directas, busquedas indirectas y busquedas con aceleradores de particulas.

Como adelanto, podemos mencionar que no se han conseguido atin detecciones claras de interaccio-
nes de materia oscura. Sin embargo, a raiz de no haberlas observado en ciertos experimentos, se ha
podido ir acotando el rango de masas posibles, con lo que se pueden descartar diversos escenarios
que se han postulado con anterioridad. En estos resultados, por el momento, han conseguido mayor
éxito las busquedas directas.[4]

1.2.1. Bisquedas directas

Para las busquedas directas lo que esperamos observar son colisiones eldsticas o inelasticas de
nucleos atomicos o electrones con particulas de materia oscura, ya que sabemos que nuestra Galaxia
estd inmersa en un halo de materia oscura que forma parte de la misma. Tomaremos como guia
para esta seccion la referencia [4].

Antes de comenzar a analizar las posibles senales de materia oscura resulta conveniente dar cuenta
del ruido de fondo que encontraremos y de sus origenes. En primer lugar podemos destacar, en los
detectores con xenoén liquido, las desintegraciones débiles de segundo orden y las desintegraciones
del 2 Pb del radén que se encuentra mezclado con el xenén en el detector. Otras fuentes de ruido
de fondo se deben a la radioactividad de los componentes de los detectores y a las particulas secun-
darias inducidas tras interacciones de muones cosmicos. Estas radiaciones césmicas y del entorno
se pueden aplacar colocando los detectores en montajes profundos bajo tierra y con estructuras de
blindaje. Finalmente, también encontramos ruido de fondo irreductible debido al flujo de neutrinos
pp provenientes del Sol?, la atmoésfera y el fondo difuso de supernovas.

Podemos pasar entonces a hacer un repaso general de los diferentes tipos de detecciones directas
en base al método que utilizan:

Empezamos por los detectores criogénicos de estado sélido 3, que estdn optimizados para la
busqueda de particulas de materia oscura de baja masa, pudiendo buscar masas de WIMPs hasta
de unos 0,03 GeV. Como ejemplos de esta clase de montaje tenemos experimentos como CRESST
(que busca en el rango de masas de 115 MeV a 500 MeV), SNOLAB (cuyo objetivo es el rango de
0.05 GeV a 5 Gev), SuperCDMS (que ha conseguido limites superiores en el rango de 0.5 MeV a 10%
MeV, asi como en el rango de 1.5 eV a 40 eV para los fotones oscuros y ha conseguido limites para

2Las cadenas de reacciones nucleares en el interior del Sol, de las cuales la que més destaca es la cadena protén-
protén (pp), pueden producir neutrinos (entre otras particulas), que llegan hasta la Tierra.

3Ge trata de detectores a bajas temperaturas que buscan detectar la dispesién de particulas masivas de materia
oscura con nucleos objetivos. Entre los experimentos mas exitosos encontramos técnicas que combinan la deteccion
de fonones con otros canales, como energia de ionizacién (EDELWEISS y SuperCDMS) o centelleos de luz (CRESS)
(seccién 36.5 de [6]).



ALPs en el rango de 40 eV a 500 keV) o MJD, The Magjoranna Demonstrator (que ha conseguido
limites para los axiones solares con masas entre 1,2 eV y 100 eV) .

Otro tipo de montaje a destacar son los que utilizan gases nobles en fase liquida®*, que toman
principalmente argén liquido y xenén liquido (los detectores con helio liquido atin se encuentran
en fase I+D). De entre ellos podemos mencionar, para el xenén liquido, SURF, PandaX-4T y
XENONNT, que buscan particulas con masas de alrededor de 6 GeV y secciones eficaces de nucledn-
materia oscura independientes de espin a 36 GeV con un valor de 9,2 x 10~*8¢m?. El argén liquido
permite ademads distinguir entre eventos provenientes de dispersiéon de materia tanto con electrones
(ER, electronic recoil) como con nucleos atémicos (NR, nuclear recoil), pagando el precio de tener
umbrales de energia mayores que con el xenén liquido. Ejemplos de ello son The DarkSide-50 TPC
y DEAP-3600. Cabe resaltar también que la siguiente generacién de detectores de gases nobles
liquidos se encuentra en construccién o en fase I+D, con DarkSide-20k, Argo, DARWIN/XLZ y
PandaX-xT, lo que podria aumentar la sensibilidad de los resultados para diferentes candidatos a
materia oscura en un 1 o 2 érdenes de magnitud.

Por otro lado, tenemos los centelleadores a temperatura ambiente. Estos detectores esperan
observar centelleos producidos por la interaccién de particulas de materia oscura del halo con los
nucleos de los dtomos de los centelleadores, estas senales estarian moduladas por el movimiento
peridédico de la Tierra a través del halo (la senal debe variar ya que la densidad de materia oscura
no es la misma dentro de todo el halo). De entre ellos, DAMA/LIBRA ha sido el tinico del campo
que declaré haber obtenido en el rango de 1-4 keV una senal anual modulada, que se atribuiria
a la materia oscura. Sin embargo, esto no se pudo replicar y fue descartado mas tarde por los
experimentos ANAIS y COSINE-100. Actualmente se encuentra en construccion COSINE-200, que
estara mas profundo bajo tierra y serd un experimento méas grande, con un fondo reducido. También
se pondrd en funcionamiento SABRE, una versién mejorada de DAMA /LIBRA.

Los detectores de liquidos supercalientes investigan las interacciones dependientes de espin,
teniendo como objetivo niicleos con momento angular irregular debido a la dispersién eldstica con
WIMPs de masa similar a los niicleos objetivo [7]. La mejor restriccién para la seccién eficaz de
materia oscura con protones (dependiente de espin) se ha obtenido en SNOLAB, con el experimento
PICO-60, y su valor es de 3,2 x 10~*'¢m? para una masa de 25 GeV. Si bien nos quedan atn otras
técnicas por mencionar, las omitiremos por no ser el objeto de este trabajo.

1.2.2. Busquedas indirectas

En las busqueda indirectas se trata de, en lugar de detectar la propia materia oscura, observar
particulas producidas por la materia oscura en cantidades, energia u origenes de los cuales no
puedan dar cuenta las fuentes que ya conocemos que den lugar a dichas particulas. Se trata de
buscar entonces diferentes particulas como rayos gamma, neutrinos, positrones y demads, que se
hayan originado debido a aniquilaciones o desintegraciones de particulas de materia oscura. Esto
nos permite entonces complementar las otras btisquedas ya que nos podemos aprovechar de tener
un abanico mucho mas grande de posibilidades para buscar la materia oscura, aprovechandonos de
la astronomia multimensajero, aunque enfrentandonos a otros problemas como la modelizacién de
los fondos de cada uno de estos tipos de particulas, que presentan un gran reto en muchos casos
ya que no se conocen con exactitud. Veremos mas en detalle este tipo de bisquedas en la siguiente
seccion.

“Estos detectores son un tipo de TPCs (Time Projection Chamber). En su volumen activo se producirian elec-
trones de ionizacién y centelleos de fotones, que permitirian detectar la excitaciéon e ionizacién de los dtomos en
retroceso (debido a la interaccién ineldstica de sus nicleos con una particula de materia oscura), asi como los fotones
bremsstrahlung.[4][6]



1.2.3. Bisquedas en aceleradores de particulas

La busqueda en aceleradores de particulas especificamente en el LHC se centra en la deteccién de
una falta de energia y momento en las colisiones pp, al asumir que las particulas de materia oscura
escapan del detector sin interactuar. Con esto en mente, se persiguen una variedad de objetivos,
que son la produccién de particulas invisibles mediadas por un bosén del modelo estandar, la
produccién de particulas invisibles por nuevas particulas mediadoras y las busquedas especificas de
modelos completos. En esta seccién seguiremos la referencia [4].

Asi mismo, existen varias senales posibles de materia oscura, que son: una falta en el momento
transverso (que vendria dada por la deteccién de una particula ya conocida del modelo estdndar, y
la ausencia de una particula esperada con un momento y direccién dados, que seria la particula que
buscamos), un exceso en las distribuciones de masa invariante de pares de jets o pares de leptones,
o un exceso de eventos en la distribucién angular en pares de jets (que serian producidos por una
particula mediadora de materia oscura).

Existen otros posibles métodos de bisqueda que se estan llevando a cabo en la actualidad, pongamos
un ejemplo tipico. Supongamos una particula mediadora A’ y una particula ligera de materia oscura,
denotada con y. Entonces, los escenarios més tipicos empleados son los siguientes. La busqueda de
una falta de masa en reacciones como ete™ — v(A'xx) o e p — ¢ p(A’xY). La biisqueda de una
falta de masa o energfa, por ejemplo, en reacciones de blanco fijo como eZ — eZ(A’xY). Se incluyen
también haces de electrones y protones en los que la particula de materia oscura es producida en
la colision y es detectada por dispersién en un detector posterior. Por 1ltimo, podemos destacar
la busqueda directa de fotones oscuros, en escenarios en que la particula mediadora A’ no puede
desintegrarse en materia oscura por ser demasiado ligera (mas < 2m,).

Sin embargo, por el momento no se han encontrado sefiales de materia oscura. En su lugar, se han
conseguido poner limites en las posibles masas, acoplamientos y secciones eficaces. Cabe destacar
ademds, que solamente conseguir una sefial de materia oscura en un acelerador no seria suficiente
para declarar haber encontrado una particula de materia oscura, sino que se necesita aparte una
concordancia con la cosmologia, de tal forma que esta particula encajara en un modelo cosmolégico
que pueda dar cuenta de las medidas experimentales que observamos, como la abundancia reliquia,
la masas de las galaxias, las lentes gravitacionales, y demds fenémenos que ya hemos mencionado
en la seccion 1.1. Por el momento, en este campo podemos resaltar principalmente los esfuerzos
llevados a cabo en el LHC con las colaboraciones de CMS y ATLAS con las colisiones protén-
protén (pp), asi como los intentos actuales en los escenarios mencionados en el parrafo anterior por
experimentos como N64 en el CERN, MiniBooNE en Fermilab o APEX HPS, entre otros. Para
terminar, algunos de los futuros experimentos que estan previstos son, por ejemplo, SHIP en el
CERN, DarkLight y BDX en JLab, COHERENT en ORNL o SBN en Fermilab.

2. Bisquedas indirectas

Vamos ahora a adentrarnos mas en profundidad en el ambito de la bisqueda indirecta. Como
ya hemos mencionado en la seccidon anterior, en las busquedas indirectas se trata de detectar
particulas que surgirian o bien de las aniquilaciones de las particulas de materia oscura, o bien
de su desintegracién, ya sean particulas producidas directamente en estos eventos o particulas
secundarias.

En relacién a las busqueda directas, las busquedas directas presentan la ventaja de que ofrecen un
abanico de senales mucho méas amplio, aunque a cambio de traer con ello la desventaja que tener
que tratar con los fondos astrofisicos, que contaminan los datos y en ocasiones pueden ser muy



dificiles de modelar y descartar. Por el momento, la bisqueda indirecta es menos competitiva que
la directa, por este problema del fondo y por la dificultad de la acumulacién de datos. Ademas,
si al contrario de lo que estamos suponiendo, la materia oscura ni se desintegra ni se aniquila, las
bisqueda indirectas entonces fracasan.

Dicho esto, en las busquedas indirectas encontramos una variedad de posibles senales que nos
permiten buscar la materia oscura mediante los eventos de desintegraciéon y aniquilaciéon que nos
interesan. Entre ellas encontramos senales como la emisién de fotones en todo el espectro (con
la emisién radiativa secundaria que observamos con mecanismos de pérdida de energia, entre los
cuales destacan el efecto Compton inverso y la radiacién sincrotrén). Otra posibilidad que se ha
postulado son los agujeros negros primordiales o PBHs por sus siglas en inglés, que se habrian
producido en el universo temprano, y no como remanentes de estrellas, ofreciéndonos asi una
posibilidad completamente diferente del resto de candidatos. Adema4s, las medidas de pardmetros
que contrastar con nuestros modelos cosmoldgicos, nos ofrecen restricciones en la contribucién de la
materia oscura en los grados de libertad relativistas efectivos y en la energia y las anisotropias del
fondo césmico de microondas (CMB, del inglés Cosmic Microwave Background). Sin embargo, en
este trabajo nos centraremos en los tres principales tipos de sefiales que podemos encontrar: rayos
gamma, rayos cosmicos y neutrinos. Estudiemos cada una de ellas entonces.[4][8]

2.1. Rayos gamma

En esta seccién seguiremos las referencias [4]-[9]. La emisién de rayos gamma se trata de una
senial de interés dado que una vez se han emitido, estos rayos no se desvian en su camino hasta
nuestros detectores, por lo que apuntan de forma directa a la fuente que los ha producido. Ademaés,
la absorcién por lo general se puede despreciar dado que la seccion eficaz de su dispersion con
electrones y nicleos en el rango de los GeV a los TeV es muy pequena. Otra ventaja es que, para
aniquilaciones de particulas de materia oscura, la energia de los fotones producidos estd limitada
por la energia en reposo de las particulas de materia oscura. Por tanto, en el caso de la aniquilacién
en dos fotones, dado que las particulas de materia oscura tienen bajas velocidades, podemos asumir
que se aniquilan esencialmente en reposo, por lo que los fotones emergen cada uno con una energia
igual a la correspondiente a la masa de una particula de materia oscura en reposo, E, = m,,.

Como es natural, para nuestras detecciones buscamos seleccionar objetivos que nos permitan ma-
ximizar la relacién senal a ruido, que para el caso de los rayos gamma tenemos como ejemplos:
la regién interna de la Via Lactea (cercana y potencialmente con una gran densidad de materia
oscura, aunque muy brillante a casi cualquier longitud de onda, lo que hace que tenga un fondo
muy complicado de tratar), posibles agrupaciones cercanas de materia oscura (a costo de que se
encuentran en direcciones desconocidas) y galaxias esferoidales enanas cercanas. Estas tltimas son
una apuesta interesante dado que contienen una cantidad pequena de gas y no presentan un fondo
astrofisico muy significativo en frecuencias del rango de los rayos gamma y los rayos X. Ademas,
sabemos que para la probabilidad de aniquilacion:

Lann o ni <Uann (’Urel)furel> (3)

para las galaxias esferoidales enanas se podria compensar la disminucién que viene con el cuadrado
de la masa oscura (que se encuentra en el cuadrado de la densidad numérica de materia oscura

2
ni = X)) por el efecto llamado realce de Sommerfeld (Sommerfeld enhancement en inglés), aunque
m

este efecto es solo una hipétesis, sin indicios experimentales por el momento. Este efecto resonante
podria aumentar en varios érdenes de magnitud la probabilidad de aniquilacion de las particulas de



materia oscura, ya que nos dice que la probabilidad de aniquilacién de las particulas en interaccién
mediante una fuerza atractiva aumenta para velocidades bajas, por lo que la baja dispersién de
velocidades de las galaxias esferoidales enanas y su fondo minimo de rayos gamma nos ofrece un
escenario ideal.

En la bisquedad de pares de rayos gamma producidos en la aniquilacion de WIMPs cabe resaltar el
trabajo resultante de las observaciones con Fermi Large Area Telescope (LAT), que ha conseguido
producir una imagen del cielo en rayos gamma sin precedentes. Ha conseguido calcular algunas de
las cotas mas restrictivas hasta la fecha en la aniquilacién de pares de particulas de materia oscura
para una variedad de estados finales, observando principalmente las galaxias esferoidales enanas.
Ademids, ha declarado haber medido un exceso de rayos gamma sobre el fondo difuso y de fuentes
puntuales en la direccién del interior de la Via Lactea, donde la senal de las aniquilaciones de materia
oscura podria ser especialmente brillante. Sin embargo, este exceso ha sido algo controvertido y el
debate sobre su origen no ha sido concluyente, ya que no esta claro si se deberia realmente a materia
oscura, ya que existen otras posibiliades que podrian ser responsables, como una posible poblacién
de pilsares de milisegundos (MSPs), ademés de que hay grandes incertidumbres en el modelo de
emision del fondo difuso de la Via Lactea.

En el futuro se espera poder ampliar la bisqueda de materia oscura a través de rayos gamma,
especialmente con el Cherenkov Telescope Array (CTA).

2.2. Rayos césmicos

En esta seccién seguiremos las referencias [4]-[8]. En cuanto a la bisqueda utilizando rayos césmicos
destaca la deteccién de antiparticulas, ya que son particulas relativamente raras, que no aparecen
en grandes proporciones en el universo debido a la asimetria de bariones, ademds, en los mode-
los de materia oscura generalmente se produce la misma cantidad de particulas y antiparticulas
en los estados finales de su desintegracién o aniquilacion. Por esto, la busqueda de antiparticulas
como positrones, antiprotones o antinicleos nos permite maximizar la relaciéon senal a ruido. Se
ha reportado un exceso de positrones de alta energia sobre la produccién estandar secundaria de
interacciones ineldsticas de rayos césmicos, que se ha establecido firmemente por diferentes experi-
mentos, mas recientemente por AMS-02. Este exceso se ha atribuido a la aniquilacién de materia
oscura, aunque da lugar a modelos de materia oscura algo enrevesados. Existen otras posibles ex-
plicaciones, aunque también algo controvertidas, como los positrones primarios producidos en la
magnetosfera de prlsares cercanos.

Por su parte, ain no se han reportado excesos de anti-nicleos, que podrian ser por ejemplo el
anti-deuterio o el anti-helio. Sin embargo, la deteccién de siquiera un antinicleo tendria una rele-
vancia considerable como una posible senal de nueva fisica, dada la éptima relacién senal a ruido
que ofrecen. Esto se debe a que los antinticleos producidos por la hadronizacién de jets iniciados
por materia oscura presentan una energia cinética baja, mientras que la conservacién del nimero
bariénico fuerza a la energia cinética tipica de los antintcleos producidos en procesos inelasticos en
rayos cosmicos a valores altos, por lo que apenas tendriamos fondo de esta senal.

2.3. Neutrinos

Por 1ltimo, debemos mencionar los neutrinos, siguiendo las referencias [4]-[9]. Si bien es cierto que
los neutrinos a causa de su naturaleza poco interactuante son dificiles de detectar, representan
una fuente especialmente interesante dado que, al apuntar a las acumulaciones de materia oscura
que esperamos observar en los cuerpos celestes en busca de aniquilaciones o desintegraciones, los
neutrinos escaparian facilmente de dicho cuerpo, al contrario que las particulas que interactian por



medio de la fuerza fuerte o electromagnética. Debido a esto, los neutrinos nos llegarian a nosotros
apuntando en la direccién del cuerpo celeste en cuestion y sin apenas tener que preocuparnos por
el fondo, practicamente solo habria que preocuparse de los rayos césmicos.

Como hemos dicho, podria haber materia oscura acumulada en los cuerpos celestes, dependiendo
de la seccién eficaz de interaccion de la materia oscura con los nucleos atémicos, de la masa de la
materia oscura y de su flujo incidente en el cuerpo celeste en cuestién. Sin embargo, para que el
flujo de neutrinos que obtenemos de dicho cuerpo sea significativo, necesitamos un cuasi-equilibrio
entre la captura y la aniquilacién de materia oscura, para lo cual haria falta una seccion eficaz
suficientemente grande de la dispersién de materia oscura con nucleones (cercana a los limites
impuestos por la busqueda directa a dia de hoy). Con estas condiciones, la mejor apuesta en los
experimentos para la bisqueda de materia oscura por medio de neutrinos en la actualidad es el
Sol. Para el ritmo de aniquilaciones de particulas de materia oscura dentro del Sol I'yyy, que serd
la mitad del ritmo de captura de particulas de materia oscura por el Sol Cs suponiendo equilibrio
(ya que para cada aniquilacién se necesitan dos particulas), tenemos que:

Co 9 . on 1 o 50 GeV'\ 2 Plocal 270 km/s\*
Topm > — ~-x1 — 4
=10 (G2 pn ) onow 0,3 GeV /em® Tioea! )

donde o es la seccién eficaz de interaccién entre materia oscura y nucleones, pjcq €s la densidad
de materia oscura local y Uj,¢q; €s la dispersion de velocidad de la materia oscura en el halo en el
halo en el que estamos embebidos. Estas aniquilaciones producidas en el Sol provocaran entonces
el flujo de neutrinos que esperamos medir, y cuyo espectro vendra dado por ([10]):

dN,, Cann dN;
- BR, 2% 5
dQdtdE, 47 R? EZ: dFE, ( )

donde Iy, es el ritmo de aniquilacién de particulas de materia oscura, R es la distancia entre la
Tierra y el Sol; y el sumatorio en i permite incluir la aniquilacién en varios canales, con fracciones

de ramificacién (branching ratio) BR; y espectros éligi‘

En este tipo de detecciones, para poder detectar este flujo de neutrinos creados por materia oscura,
debemos estimar el flujo esperado de neutrinos y contrastarlo con el medido, con el objetivo de
buscar un exceso de dicho flujo, del cual no puedan dar cuenta los procesos de produccién que
ya conocemos al margen de nuestra posible materia oscura. Como hemos dicho, la emisién de
neutrinos estd virtualmente libre de fondo, de hecho, tan solo se conocen dos fuentes astrofisicas
de neutrinos: el Sol y la Supernova 1987A. Ademas, los neutrinos que obtenemos de la aniquilacién
de materia oscura tipicamente exceden la energia de los neutrinos provenientes del Sol. Por tanto,
solo deberemos preocuparnos de los neutrinos provenientes de rayos césmicos.

El umbral de sensibilidad de flujo que se quiere alcanzar tipicamente para una sefnial es de alrededor
de los cientos de neutrinos por kilémetro cuadrado por ano, y los umbrales de energia tipicos son
del orden de 100 GeV para IceCube, que se ha mejorado hasta 10 GeV para DeepCore y que podria
bajar al orden del GeV para PINGU.

Por el momento no se han conseguido detectar senales en IceCube o ANTARES, lo cual se puede
interpretar como limites superiores en las interacciones entre materia oscura y nucleones.
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3. Técnica de telescopios de Neutrinos

3.1. Técnica

Como sabemos, los neutrinos apenas interactian con la materia, por lo que conseguir una buena
estadistica con un nimero suficiente de eventos representa un reto para los telescopios de neutrinos.
Debido a esto, los detectores que utilizan esta técnica consisten en grandes conjuntos de fotomulti-
plicadores (PMT, por sus siglas en inglés, Photo Multiplier Tube ) desplegados en grandes voliimenes
dentro de un medio dado. La intencién es entonces medir la radiacion Cherenkov producida por
las particulas en dicho medio. Ademas, estos telescopios de neutrinos se construyen a grandes pro-
fundidades para deshacerse de la mayor cantidad de fondo posible, proveniente principalmente por
los muones producidos en la interaccion de los rayos césmicos con la atmésfera terrestre. Ademas,
también se pueden descartar los muones provenientes de rayos cosmicos por su direccién, ya que
solo nos interesaran los muones “ascendentes”, y no los “descendentes”, ya que al descartar estos
ultimos nos aseguramos de no estar tomando un evento de origen atmosférico. Esto se ejemplifica

en la figura 3.
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Figura 3: Ejemplo de evento tipo cascada (cascade-like) ascendente. El muon producido (flecha
azul) por la cascada originada por el neutrino dentro del detector indica la direccién de la que
procede el neutrino. De ser descendente se descartaria el evento dado que se tomaria como un

evento de origen atmosférico en el andlisis.

Ejemplos de estos detectores son ANTARES (inactivo desde 2022, situado en el Mar Mediterrdneo
en la costa de Tolén, Francia, a 2,5 km de profundidad, con 900 PMTs cubriendo 0, 1km? [11]),
Super-Kamiokande (a un 1 km de profundidad en la mina de Kamioka, Jap6n, con un 11000PMTs
dentro de un tanque de agua ultrapura en un tanque cilindrico de 40m de diametro y de alto con
50000 toneladas de agua, utilizando tipicamente un volumen de 22500 toneladas para tomar las
medidas [12][13]), o IceCube, el cual veremos en detalle en la siguiente seccién.

La radiacion Cherenkov es producida por particulas que llegan al detector y se propagan en el
medio en cuestién con una velocidad mayor a la de la luz en ese medio. Estas particulas seran
tipicamente los muones producidos por la interaccién de los neutrinos muénicos con la materia que
encuentran en la Tierra antes de llegar al detector (estos muones presentan largas trayectorias del
orden de kilémetros que se observan como un trazado recto dentro del detector) o los neutrinos

11



electronicos, cuyos electrones interactiian con la materia del detector produciendo una cascada de
particulas.

Con estos detectores podemos entonces obtener para cada evento la energia de las particulas invo-
lucradas, su topologia y su direccién, y con ello distinguir el origen de cada evento, principalmente
entre atmosférico y cdsmico, con lo que se podra entonces determinar el flujo de cada uno, siendo
el de mayor interés el segundo, pues es el que nos permitira establecer cotas para las magnitudes
fisicas de interés para este trabajo.

Al detectar un evento, podemos clasificarlo en algunos de los dos siguientes tipos: track-like y
cascade-like. Las interacciones de neutrinos muoénicos v, producirdn los eventos tipo track-like
(ademés de una cascada de particulas), que apareceran en los detectores como un trazo alargado,
mientras que las interacciones de neutrinos electrénicos produciran electrones que dardn lugar a
cascadas de particulas dentro del detector, que apareceran como una fuente més bien esférica [14],
como se puede ver en la figura 4.

Figura 4: Eventos tipo cascade-like(izquierda) y track-like(derecha). [15]

3.2. IceCube
3.2.1. Instrumento

Veamos entonces las caracteristicas de IceCube, el telescopio de neutrinos cuyos resultados veremos
mas adelante. IceCube es un telescopio de neutrinos construido en el hielo del Polo Sur, siendo el
sucesor de AMANDA. Se encuentra bajo el hielo antartico a una profundidad que abarca desde
los 1450m a 2450m por debajo de la superficie, ocupando un volumen de 1km?>. Este volumen
estd instrumentado con 5160 médulos 6pticos digitales o DOMs (Digital Optical Modules) con una
resolucién en el tiempo del orden de los nanosegundos, colocados en 86 cadenas dispuestas en una
forma hexagonal en una malla triangluar. La estructura principal del detector cuenta con 78 de estos
cables, en los que se encuentran 60 DOMs, con una separacion vertical de 17m y una separacion
horizontal de 125m[15]. La estructura del detector al completo se puede ver en la figura 5.

Cada uno de estos DOMs esta dividido en dos mitades que estan cubiertas por una gruesa esfera
de vidrio (para soportar las altas presiones) y una malla de mu-metal (para apantallar el campo
magnético terrestre). Una mitad alberga un PMT de 10 pulgadas orientado hacia la parte inferior
del detector, y la mitad superior que cuenta con una placa principal (mainboard) con la electrénica
encargada de digitalizar las senales y una placa con LEDs (flasherboard) que se utiliza para calibrar
los detectores, al comunicar los diferentes DOMs permitiendo asi estudiar las propiedades del hielo.
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Figura 5: Representacién esquematica de la estructura de IceCube

Esta estructura de los DOMs se puede observar en la figura 6a. Este hielo se divide en dos tipos,
bulk ice y hole ice (que hacen referencia al hielo que se encuentra entre los detectores y al hielo
de las inmediaciones de los detectores, respectivamente). Esto se debe a que para la construccién
del detector se hicieron hoyos verticales en los que se introdujeron las cadenas utilizando taladros
de agua caliente que permitieron perforar el hielo, el cual més tarde se volvié a congelar dentro
de esos hoyos, pero ahora con otras propiedades diferentes, debido, por ejemplo, al aire que quedd
atrapado [16].

Las 8 cadenas restantes pertenecen a una seccién del detector llamada DeepCore. Esta se caracteriza
por tener una mayor densidad de DOMs con una eficiencia mejorada, y por tanto, una menor energia
umbral, de 10 GeV, en comparacién a los 100 GeV que presenta el resto de IceCube. DeepCore
comienza a los 1750m de profundidad y tiene una separacién entre DOMs que varia desde los 41m
a los 105m, teniendo una separacion media de 72m.

Ademsds, en la superficie del hielo se encuentra otro conjunto de detectores en 81 estaciones con
PMTs, que estan distribuidas de forma similar a las cadenas de IceCube, lo cual sera de utilidad
para medir rayos cosmicos.

Por 1ltimo, en la superficie se encuentra el ICL (IceCube Laboratory), el centro de operaciones del
experimento al que se conectan todos los cables procedentes de las cadenas por medio de dos torres
(figura 6b), comunicando asi los DOMs con los servidores y los ordenadores encargados de realizar
el tratado de los datos recogidos [15][17].
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Figura 6: Representacién esquematica de un DOM y del ICL.[17]

3.2.2. Resultados

Uno de los resultados mas destacables obtenidos con IceCube lo podemos encontrar en este articulo
[18] publicado en 2015. En este articulo se muestra que efectivamente IceCube es capaz de discernir
neutrinos de origen atmosférico y neutrinos de origen astrofisico, siendo este la primera evidencia
fuerte de un flujo de neutrinos mudnicos astrofisicos en el hemisferio norte. Se detecté un exceso
claro de neutrinos por encima del fondo de neutrinos esperado a altas energias, es decir, con eventos
cuyas energias eran inconsistentes con una explicacién de origen puramente terrestre. Las fuentes
responsables de la produccion de este flujo de neutrinos atin son desconocidas. Existen algunos
candidatos propuestos, como flujos provocados por AGNs, galaxias starbusts o GRBs (Gamma
Ray Bursts, aunque ninguna de estas hipdtesis ha conseguido dar una respuesta satisfactoria. Las
observaciones sugieren que el flujo tiene gran componente isotrépica dominada por una poblacién
de fuentes extragaldcticas.

4. Busqueda de aniquilaciones de materia oscura en el Sol en el
orden de GeV

En este articulo [14] publicado en marzo de 2022 se tuvo como objetivo buscar neutrinos consistentes
con la aniquilacion de WIMPs en el Sol, asi como conseguir medir la seccién eficaz dependiente
de espin para la interacciéon entre materia oscura con protones. Para ello se utilizé la técnica de
telescopio de neutrinos explicada en la seccién anterior. Mas concretamente, se utilizo el detector
DeepCore que se encuentra en IceCube, dado que es capaz de llegar a los umbrales de energia mas
bajos disponibles. De hecho, este es el primer trabajo en el que se consigue buscar materia oscura
de masas tan bajas como 5 Gev con IceCube.

4.1. Seleccién de eventos

Las caracteristicas del detector ya han sido detalladas en la seccién 3.2.1. Por su parte, para la
seleccién de eventos se tomaron datos recopilados con IceCube y Deepcore durante 6,75 anos. Se
tomaron los DOMs de IceCube, que se encuentran rodeando los de DeepCore, como un veto o
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barrera para los muones atmosféricos, ya que con ellos se pudieron descartar eventos en los cuales
se observaba al menos un ntimero minimo dado de fotones Cherenkov antes de que el evento fuera

detectado en DeepCore, es decir, no eran “starting events”>.

Los eventos se clasifican en funcién de su topologia, y pueden ser de dos tipos: track-like o cascade-
like, como ya hemos visto. En este articulo se tomaron en cuenta ambos tipos de eventos de forma
simultdnea, algo que no se habia hecho hasta ahora. Esto nos permite acumular muchos méas eventos
que si solo utilizdsemos uno, de hecho, a estas escalas de energias bajas, la resolucién angular que
nos proporcionan son muy similares, por lo que se ignoran sus diferencias y se puede entonces
trabajar con ambos a la vez. Esta resoluciéon angular es de ~ 35° a 10 GeV, y mejora a < 5° por
encima de 200 GeV. Con esto se estudia una regién del cielo de 200° por 180° centrada en las
coordenadas del Sol.

Para poder descartar los muones atmosféricos se utiliza una técnica de aprendizaje automatico
basado en conjuntos de drboles de decision, en particular en un BDT(Boosted Decision Tree, que
quiere decir drbol de decisién potenciado) de 11 variables. Ademads, este articulo utiliza el mismo
método para la reconstruccién y el andlisis de eventos que otro articulo anterior en el cual se
median las oscilaciones de neutrinos atmosféricos [20]. Sin embargo, en este andlisis encontramos
dos diferencias clave, siendo la primera de ellas que en este caso no necesitamos que el vértice de
interaccion del muon reconstruido se encuentre dentro de DeepCore, v la segunda que el BDT se ha
relajado con el objetivo de permitir que se incluyan mas particulas en el anélisis. Esto ultimo resulta
en un incremento del 13 % de contaminacién del fondo, pero a cambio de una mejora significativa
en el nimero de neutrinos totales que son detectados, resultando en una muestra de 192212 eventos
en total.

4.2. Andlisis

Para el analisis de los resultados se ha utilizado una funcién de verosimilitud o likelihood de una
dimension, que viene dada por:

L(ng) = fv[ (%5(%) +(1- ”N) B(,)) . (6)

7

donde ng es el nimero de eventos de neutrinos identificados como senial, N es el nimero total de
eventos, S(V;) es la funcién de distribucién de probabilidad (PDF por sus siglas en inglés) de
cada evento detectado como senal y B(¥;) la de los eventos detectados como fondo, siendo ¥; la
separacion angular entre la direccion del Sol y la direccién del evento reconstruido. Cada término
serd entonces el “peso” que tiene cada tipo de evento (sefial y fondo) en los datos registrados.

También se ha calculado el estadistico de contraste (test statistic, TS) de la siguiente forma:

TS = 2log fl(ni) (7)

donde 75 es el valor del mejor ajuste del nimero de eventos senal, y ns = 0 representa el caso en
el que no hay senal, es decir, solo teniendo en cuenta el fondo.

5Estos eventos se descartan dado que los neutrinos atmosféricos vienen acompaiiados de muones producidos en la
misma cascada de particulas de rayos césmicos. Estos muones producen entonces fotones Cherenkov que se observan
en el detector acompanando al evento del neutrino en cuestién. Por esta razén este tipo de eventos se descartan,
deshaciéndonos asi de gran parte de los eventos de origen atmosférico.[19]
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Para estimar dicho fondo, su PDF se ha parametrizado como una funcién de la separaciéon angular
al Sol. Para cada evento se crea un vector de posiciones con 30 posiciones de soles falsos, utilizando
el acimut real del Sol y 30 acimuts aleatorios creados con una distribucién uniforme. Después se
utiliza el angulo entre el neutrino reconstruido y el Sol falso para crear la PDF del fondo, con lo
que nos aseguramos de eliminar del fondo cualquier fuente posible que tenga relaciéon directa con
la direccién con el Sol, distribuyendo los eventos del fondo de forma uniforme en todas direcciones,
ya que asumimos que el fondo de neutrinos es isétropo.

Por otro lado, para la PDF de la senal, al considerar masas de materia oscura mayores que 5 GeV
se puede ignorar la evaporaciéon (como vimos antes). Con esto, sin tener en cuenta interacciones
consigo misma, tenemos que el nimero de particulas de materia oscura en el Sol sigue la siguiente
relacién:

d% = Leap — Karn N, (8)
donde N, (t) es el nimero de particulas de materia oscura en el Sol (consideramos WIMPs en este
caso), I'cap es el ritmo de captura de particulas de materia oscura (que es funcién de la seccién
eficaz de materia oscura con protones), y el segundo término representa ritmo de aniquilacién de
materia oscura en términos del factor K,,,, que da cuenta de la densidad de particulas de materia
oscura y de su promedio de velocidad y seccién eficaz de aniquilaciéon. Sabemos ademéds que dado
que para cada aniquilacién se necesitan dos particulas de materia oscura, y suponiendo que se ha
llegado al equilibrio entre captura y aniquilacion:

I‘Cap = 2I‘ann (9)

Por otra parte, el flujo que nos llega a la Tierra de neutrinos y anti-neutrinos (que no se distinguen
en este experimento) debidos a la aniquilacién de materia oscura en el Sol viene dado por:

d¢V _ Fann dNV
dt  47D? dE’

(10)

donde dcfg” es la distribucion espectral de energia de los neutrinos y anti-neutrinos finales producidos
y D es la distancia entre la Tierra y el Sol. Con esto podemos medir el flujo de neutrinos con nuestro
detector y con ello estimar el ritmo de aniquilacion, para obtener el de captura, y con ello limitar
la seccién eficaz entre materia oscura y protones (siguiendo la seccién 9.4 de [21]).

Para cada evento entonces se calculan sus pesos dada su energia y dngulo de separacién respecto
al Sol, lo cual contribuira a la funcién de verosimilitud. Estos pesos para las senales se calculan
a través de simulaciones con algoritmos basados en métodos de Montecarlo, que son WimpSim y
Genie, que simulan respectivamente el espectro de aniquilacién de las WIMPs y las interacciones
de los neutrinos de todos los sabores. Por su parte, los pesos para el fondo se calculan por medio
del espectro de los neutrinos atmosféricos.

4.3. Incertidumbres sistematicas

Las incertidumbres debidas a efectos del detector se propagan a los resultados experimentales. Para
estudiar dichos efectos se repiten las simulaciones variando diferentes pardmetros del detector dentro
de un rango razonable. Se compara entonces con un cociente el valor del limite superior resultante
con el valor que se obtuvo anteriormente (con los datos originales). Los pardmetros escogidos son
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la eficiencia del DOM, la absorcién del hielo y la dispersién debido al hielo. Se presentan estos
cocientes en la siguiente tabla:

Masa de WIMP (GeV) 10 20 35 50 100
Eficiencia del DOM —-6%  1.17 1.13 1.10 1.09 1.03
Eficiencia del DOM +6%  0.85 0.90 0.96 0.95 0.97
Absorcién +10 % 1.06 1.05 1.03 1.02 0.97
Dispersién +10 % 1.02 1.06 1.08 1.09 1.06

Tabla 1: Tabla de variaciones de la sensibilidad debidas a los parametros del detector.

Se puede apreciar que para masas bajas las mayores variaciones (de hasta un 17 %) se deben a la
eficiencia del DOM, mientras que para masas mas altas, de 100 GeV, la incertidumbre sistemaética
estd dominada por las propiedades del hielo que rodea el detector, llegando a un 6 %. Cabe destacar
que, como ya hemos mencionado, existe un fondo irreductible de neutrinos solares provenientes de
cadenas de reacciones nucleares en el interior del Sol (principalmente los neutrinos pp de la cadena
protén-protén). Sin embargo, IceCube atin no es capaz de detectar este fondo [22], de hecho, las
sensibilidades obtenidas en este andlisis son alrededor de dos érdenes de magnitud superiores a la
necesaria para observar estos neutrinos pp. [14]

4.4. Resultados

Se han realizado entonces medidas para tres canales de aniquilacién (v, bb y 77)% en un rango
de masas de 5 GeV a 100 GeV (se toma este rango para poder comparar sus resultados, pero se
ha llegado hasta 300 GeV y 500 GeV para los canales de 77 y bb, respectivamente). Los eventos
registrados con su separacién angular y su PDFs se presentan en la figura 7 para el canal v (para
el resto de canales el resultado es similar).
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0.030 Jraa
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= =
2 = g
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Figura 7: PDFs (izquierda) de senal (signal) y fondo (bkg) y mapa eventos registrados (derecha)
con su separacién angular respecto al Sol (representado con una cruz negra en el centro) para el
canal vp.

Se obtiene entonces para cada evento un valor final de ng resultante de maximizar la funcién de
verosimilitud, lo cual ha dado como resultado que no se ha observado ninguna senal sobre el fondo

5IceCube solo detecta neutrinos, luego lo que detectamos con los canales bb y 77 son neutrinos secundarios
producidos en desintegraciones.
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esperado. Esto nos permite estimar una cota superior para lo intensa que podria ser como maximo
la senal procedente de las aniquilaciones antes de que DeepCore las detectara, lo que se traduce
en limites a la seccién eficaz dependiente de espin para la interaccién entre materia oscura con
protones. Se presentan entonces los resultados experimentales en la siguiente tabla:

Mass bb T %%
(GeV) | o1 o$D o&P oSt oSD oeP oSt o$D o&P
x1074  x10739  x107%9 | x10™H  x10739 %107 | x1074 x10739 x10739
5 - . . 5.34 1.33 1.38 0.38 0.092 0.23
10 16.6 8.39 10.8 0.29 0.15 0.21 0.04 0.029  0.057
20 1.54 1.57 2.53 0.05 0.05 0.08 0.02 0.014  0.027
35 0.54 0.93 1.50 0.02 0.03 0.05 0.01 0.012  0.022
50 0.34 0.80 1.29 0.009 0.02 0.04 0.004  0.011 0.020
100 0.29 1.12 1.23 0.008 0.03 0.04 0.005 0.022  0.024

Tabla 2: Resultados experimentales de las secciones eficaces de interaccién de materia oscura con
protones independiente y dependiente de espin para cada canal de aniquilacién. Las columnas o®*P
muestran la seccién eficaz esperada en cada canal si se tuviesen observaciones solo con fondo. Se
ha tomado un 90 % de nivel de confianza.

Comparandolos con los resultados de experimentos anteriores de Super-Kamiokande, PICO-60 y
ANTARES se obtiene la grafica de la figura 8 para los limites superiores para las secciones eficaces
dependientes de espin de materia oscura con nucleones en funcién de la masa de la particula de
materia oscura.
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Figura 8: Secciones eficaces dependiente de espin obtenidas con IceCube (DeepCore), Super-
Kamiokande, PICO-60 y ANTARES. Las lineas sélidas muestran los valores de IceCube con un
90 % de nivel de confianza, las lineas de puntos muestran su valor esperado, y las bandas claras y
oscuras representan los limites esperados a 95 % y 68 % del valor central, respectivamente.
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Se puede apreciar entonces que los resultados obtenidos con este trabajo de DeepCore mejoran
los obtenidos por otros experimentos anteriores. De hecho, los limites obtenidos para la seccién
eficaz dependiente de espin para cada canal son lideres mundiales, y més especificamente, dado que
IceCube es especialmente sensible a la aniquilacion directa en neutrinos, los limites obtenidos para
este canal son mas fuertes que los obtenidos por medio de la busqueda directa[14].

5. Conclusion

En definitiva, la bisqueda de materia oscura es un campo que, si bien representa un gran reto
tanto experimentalmente como teéricamente, a la hora de conseguir medir sus interacciones y
de encajarla en modelos compatibles con las observaciones, se encuentra en gran actividad en la
actualidad con una considerable cantidad de experimentos que permiten abarcar una variedad de
frentes de buisqueda que atacan el problema desde diferentes puntos.

Dentro de este marco, IceCube representa un proyecto puntero dentro de la busqueda indirecta,
superando los resultados obtenidos por otras colaboraciones anteriormente, como ANTARES o
Super-Kamiokande. Sin embargo, con estos resultados de DeepCore, IceCube deja claro que, si
bien durante anos ha obtenido cotas menos fuertes que la bisqueda directa, la biisqueda indirecta
es capaz de proporcionar resultados que no solo son competitivos, sino que son necesarios ya que
son también complementarios al resto de busquedas. Ademads, en estos rangos de entre 10 GeV
y 100 GeV, IceCube presenta una sensibilidad prometedora, principalmente para los canales de
desintegracién en 777+ [10].

Sin embargo, los resultados de IceCube, que se seguirdan produciendo dado que sigue en activo,
podrian incluso mejorarse, ya que seria posible aumentar en un orden de magnitud el tamano del
volumen sensible del detector, a 10km?3, aumentando el espaciado entre las cadenas de DOMs de
125m a 250m sin empeorar el desempeno del detector. Esto seria posible de realizar manteniendo
el mismo nimero de cadenas, por lo que el costo del proyecto seria viable, similar al del IceCube
actual. Con esta mejora se conseguiria aumentar el nimero de eventos detectados, en una toma de
datos del orden de anos, de los cientos actuales al orden de miles[15].
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