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Abstract

In this work, | present the results of indirect dark matter searches for candidates with masses
at TeV scales. The analysis consists into estimate the signatures of very high-energy photons,
E > 100 GeV induced by interactions or proceses involving dark matter particles; as annihila-
tion, decay or conversions to standar model particles. The indirect searches were performed
for the cluster of galaxies Perseus, a sample of dwarf irregular galaxies and the recently ob-
served GRB 221009A.

For the Perseus cluster, the searches of gamma-ray signals induced by annihilation or de-
cay of dark matter were performed using simulated observations with the CTA Observatory.
The observations have a total duration of 300 h. The goal of this analysis is to estimate the
sensitivity of CTA to the annihilation and decay of dark matter candidates. Each simulated
observation include the gamma-ray emission of four differente contributions present in the
Perseus cluster: the galaxies IC 310 and NGC 1275, the gamma-ray emission induced by ha-
dronic interaction in the intracluster medium, and the gamma-ray emission induced by dark
matter. | perform 100 reptitions varying the Monte Carlo seed of the observations to take into
account the effect of background fluctuations. | simulate the observations using the software
ctools, and use the Maximum Likelihood method to estimate the best-fit parameters that
describe the observations. Because of the presence of the galaxy NGC 1275 in the center of
the Perseus cluster, | include a mask to reduce the probability of a positive detection of a
dark matter signal due to the presence of the galaxy NGC 1275. | do not observe any positi-
ve detection of the gamma-ray emission induced by dark matter, and the values of the test
statistic are converted into contraints to the annihilation cross-section and decay lifetime of
candidates with masses in the range from 50 GeV up to 100 TeV. These expected limits show
that the CTA observatory will improve the limits for indirect dark matter searches previously
obtained for other cluster of galaxies. In particular, the constraints for the decay lifetime of
dark matter particles with CTA will improve the limits for the Perseus cluster obtained using
observations by the Magic telescopes after an effective exposure of 200 h.

Indirect dark matter searches with dwarf irregular galaxies are performed using collected da-
ta with the HAWC observatory, comprising almost 3 years of data. The goal of this analysis is
to show the capability of the observatories with a wide field of view to perform joint analy-
sis of large populations; and, for the energy range of HAWC, the dwarf irregular galaxies are
a good sample of targets to perform indirect dark matter searches in conjuction with dwarf
spheroidal galaxies. These joint analysis can improve the limits to annihilation cross section
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and decay lifetime of dark matter candidates with masses at TeV scales. | present the analysis
considering a sample of 31 dwarf irregular galaxies within the field of view of HAWC. | use data
related to total mass and density profile of dark matter reported in the literature. | perform
two analysis to estimate the best-fit parameters to describe the observations: an individual
analysis, and a joint analysis combining data from the 31 galaxies. | do not see any detection
of gamma-ray emission induced by dark matter neither in the individual analysis or the joint
analysis. Then, the values of test statistic are converted into exclusion limits to the annihila-
tion cross section or decay lifetime as function of the mass of the dark matter candidate in the
range from 1 TeV up to 100 TeV, and for five annihilation/decay channels. The best individual
analysis is obtained for the galaxy DDO 154, and the joint analysis shows improvement in the
constraints with respect to the limit of DDO 154 for candidates with masses above 10 TeV, and
annihilation/decay channels to leptons. The constraints from dwarf irregular galaxies are, in
average for the masses | consider in the analysis, two order of magnitud less restrictive that
the limits obtained previously for a sample of ultra-faint dwarf spheroidal galaxies, and com-
parables to the constraints obtained for classical dwarf spheroidal galaxies. In conclusion,
dwarf irregular galaxies are viable targets to perform indirect dark matter searches, and for
TeV gamma rays, a joint analysis using dwarf irregular and spheroidal galaxies is also feasi-
ble, leading to possible improvements in the exclusion limits of dark matter parameters using
data from observatories with wide field of view.

The GRB 221009A is the most bright GRB ever detected. After the announcement of the de-
tection of this GRB by Fermi-GBM, observations from other experiments have allowed to esti-
mate parameters associated with the GRB, as the radiated isotropic energy, redshift, and the
temporal evolution of the emission. One of the most interesting highlights of this GRB is the
detection of a photon by the LHAASO observatory with an energy of 18 TeV. The detecction of
this 18-TeV photon represents a challenge to the conventional physical processes to explain
the emission of TeV photons in GRBs. Then, models involving conversions between gamma
rays and light dark matter candidates have appeared in recent publications to explain the
detection by LHAASO, however this proposals still considered that the 18-TeV photon is still
produced in the GRB. In this work, we propose that during the GRB itself, light dark matter
candidates, as ALPs and dark photons, are also produced, and we explore the minimum value
of the conversion probability between dark matter and gamma rays to explain the detection
of the 18-TeV photon by LHAASO. We find allowed values of the ALP’s and dark photon para-
meter space in agreement with the minimum conversion probability required to explain the
18-TeV photon associated with the GRB221009A.

Keywords — dark matter: Cold dark matter — galaxies: dwarf irregular galaxies— particle as-
trophysics: gamma rays gamma-ray burst: general — gamma-ray burst: individual (221009A)
— gamma rays: general — emission processes — dark matter — axion-like particles — ALPs —
dark photon — dark sector — galaxy clusters: individual (Perseus) — cosmic rays



Resumen

En este trabajo presento los resultados de los analisis para busquedas indirectas de materia
oscura para candidatos con masas a escalas de TeV. Los analisis se basan en estimar la pre-
sencia de senales en fotones de muy alta energia, £ > 100 GeV inducidas por interacciones
0 procesos que involucran particulas de materia oscura, como aniquilacion, decaimiento o
conversiones a particulas del modelo estandar. Las busquedas se realizaron para el cimulo
de Perseo, una muestra de galaxias enanas irregulares y el GRB 221009A.

Para el cimulo de Perseo, las blsquedas de senales de rayos gamma inducidas por aniquila-
cion o decaimiento de materia oscura se realizaron utilizando observaciones simuladas del
Observatorio CTA con una duracion total de 300 h. El objetivo de este analisis es estimar la
sensibilidad de CTA a aniquilacion y decaimiento de candidatos a materia oscura. Cada ob-
servacion simulada incluye la emision en rayos gamma de las cuatro contribuciones al flujo
en Perseo: las galaxias IC 310 y NGC 1275, la emision inducida por interacciones hadronicas
en el medio intracimulo, y la emision inducida por materia oscura. En total, realicé 100 repe-
ticiones de las observaciones, variando la semilla de la simulacion Monte Carlo, para tomar
en cuenta el efecto de las fluctuaciones de eventos de fondo. Las observaciones las simulé
usando el software ctools, y el analisis para encontrar el conjunto de parametros que me-
jor describen las observaciones lo llevé a cabo mediante el método de Maximum Likelihood.
Debido a la presencia de la galaxia NGC 1275 en el centro de Perseo, inclui una mascara para
reducir la probabilidad de deteccion de una senal inducida por materia oscura debido a la
presencia de NGC 1275. En ningln caso se observo una deteccion positiva de senales induci-
das por materia oscura, y los valores de prueba estadistica los converti en cotas a la seccion
eficaz y tiempo de vida media de candidatos con masas entre 50 GeV y 100 TeV. Los limites
esperados obtenidos con CTA mejoraran los limites obtenidos para bisquedas indirectas de
materia oscura en cimulos de galaxias realizadas por otros observatorios. En particular, los
limites para tiempo de vida media obtenidos con CTA mejoraran los limites para el cimulo de
Perseo obtenidos con observaciones de Magic con un tiempo efectivo de duracion de 200 h.

Las busquedas indirectas de materia oscura en galaxias enanas irregulares es realizada usan-
do datos colectados por el observatorio HAWC, cubriendo un total de cerca de 3 anos de toma
de datos. El objetivo de este analisis es mostrar la capacidad de observatorios con campo de
vision amplio para realizar estudios combinados de grandes poblaciones, y a su vez, mostrar
que para el rango de energias en que opera HAWC, las galaxias enanas irregulares representan
una poblacion que puede usarse en conjunto con galaxias enanas esferoidales para obtener
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cotas a la seccion eficaz de aniquilacion y decaimiento de candidatos a materia oscura con
masas a escalas de TeV. El analisis considera 31 galaxias enanas irregulares dentro del cam-
po de vision de HAWC para las cuales se cuenta con valores estimados de la masa y perfil
de densidad del halo de materia oscura para cada galaxia. Realicé dos analisis para estimar
los mejores parametros que describen las observaciones, un analisis individual y un analisis
conjunto combinando los datos de las 31 galaxias en la muestra. En ninguno de los dos casos
se obtuvo una deteccion positiva y los valores de prueba estadistica los converti en limites
de exclusion a la seccion eficaz de aniquilacion y tiempo de vida media en funcion de la masa
del candidato para cinco canales de aniquilacion/decaimiento y masas de candidatos en el
rango de 1 TeV hasta 100 TeV. El mejor limite se obtiene para la galaxia DDO 154, y el analisis
combinado muestra mejoras respecto al limite obtenido para la galaxia DDO 154 para candi-
datos con masas por arriba de 10 TeV para aniquilacion y decaimiento a leptones. Los limites
obtenidos para galaxias enanas irregulares son, en promedio, dos ordenes de magnitud me-
nos restrictivos que los limites derivados de galaxias enanas esferoidales ultra-débiles; pero
son comparables a los limites de exclusion obtenidos para galaxias enanas esferoidales cla-
sicas. Las galaxias enanas irregulares representan una poblacion en la que se pueden realizar
blsquedas indirectas de materia oscura, y para rayos gamma con energias de TeV, un analisis
conjunto entre galaxias enanas irregulares y esferoidales es posible, lo que podria ayudar
a mejorar los limites de exclusion a parametros de materia oscura usando observatorios de
rayos gamma con campo de vision amplio.

EL GRB 221009A es el GRB mas brillante detectado hasta la fecha. Tras el anuncio de la detec-
cion de este GRB por parte de Fermi-GBM, otros observatorios colectaron datos y permitieron
realizar estimaciones de la energia isotropica radiada, el redshift > del GRB, asi como la evo-
lucion temporal de la emision del GRB. Uno de los reportes mas interesantes fue la deteccion
de un foton de 18 TeV observado por el observatorio LHAASO, el cual no puede ser facilmente
explicado usando procesos fisicos asociados al GRB. De esta forma, modelos que involucran
conversiones entre rayos gamma de alta energia y candidatos ligeros a materia oscura apare-
cieron para entender y explicar la observacion de LHAASO. En este trabajo, proponemos que
en el momento en que ocurre el GRB, también son producidas particulas ligeras de materia
oscura, como ALPs y fotones oscuros, y estudiamos cual deberia ser la probabilidad de con-
version minima para que el observatorio LHASSO puede detectar el foton de 18 TeV. Con el
valor minimo de la probabilidad de conversion, encontramos que existen valores permitidos
de los parametros que describen a ALPs y fotones oscuros.

Palabras Clave — materia oscura: materia oscura fria — galaxias: galaxias irregulares enanas—
astrofisica de particulas: rayos gamma destellos de rayos gamma: general — destellos de
rayos gamma: individual (221009A) — rayos gamma: general — procesos de emision — materia
oscura — particulas tipo axion — ALPs — foton oscuro — sector oscuro — cimulos de galaxias:
individual (Perseo) — rayos cosmicos
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DLum
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X'Ydark
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ANDMeh /AE

doM /dE
doSR /dE
“Ydark
(owimpY)
D

J

L

TS

l.o.s
ma

Ty gark

Ts

Distancia luminica a un objeto.

Luminosidad en rayos gamma.

Diferencia en TS respecto al valor maximo TSmax [ATS =
TSmax — TS].

Angulo de mezcla para el acoplamiento entre foton y foton os-
curo.

Espectro diferencial de fotones para un canal especifico, ni-
mero de fotones producido por intervalo de energia para un
canal en especifico.

Flujo diferencial de fotones inducido por DM.

Emision en rayos gamma inducida por CRs.

Foton oscuro, [Dark photon].

Seccon eficaz de aniquilacion para WIMPs.

Factor astrofisico para el caso de decaimiento de DM.

Factor astrofisico para el caso de aniquilacion de DM.
Lagrangiano.

Test Statistic.

Limite superior, [Upper Limit].

neutrino.

Perfil radial de densidad de materia oscura.

Tiempo de vida media de decaimiento para WIMPs.

Matriz de correlacion para un conjunto de parametros {6;} li-
bres en el modelo M.

Positrones.

Electrones.

Constante de acoplamiento entre particula tipo axion (ALP) y
foton.

Linea de vision, [Line of sight].

Masa de particula tipo axion (ALP).

Masa de foton oscuro.

proton.

Radio de escala del perfil de densidad de DM.
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Corrimiento al rojo, [Redshift].

Large Sized Telescope.

Medium Sized Telescope.

Small Sized Telescope.

Nicleo activo de galaxia [Active galactic nucleai].

Particula tipo axion, [Axion Like Particle].

Ruido instrumental [Instrumental background].

Materia oscura fria, [Cold dark matter].

Radiacion Cosmica de Fondo en Microondas, [Cosmic Microwa-
ve Background Radiation].

Rayos cosmicos [Cosmic rays].

Arreglo Norte del observatorio CTA.

Arreglo Sur del observatorio CTA.

Observatorio de Arreglo de Telescopios Cherenkov, [Cherenkov
Telescope Array Observatory].

Enanas Irregulares, [dwarf Irregular].

Materia oscura, [Dark matter].

Enanas esferoidales, [dwarf Spheroidal].

Luz de fondo extragalactica, [Extragalactic background light].
Destello de rayos gamma [Gamma-Ray Burst].

Observatorio de Cherenkov en agua a gran altura, [High Altitu-
de Water Cherenkov Observatory].

Materia oscura caliente, [Hot dark matter].

Telescopio de Imagen de Cherenkov en Aire [Imaging Air Che-
renkov Telescopel.

Medio intracimulo (Intra Cluster Medium).

Funciones de respuesta del instrumento [Intrument Response
Function ].

Gran Observatorio de Cascadas en Aire a Gran Altura(Large
High Altitude Air Shower Observatory).

Segundo conjunto de observaciones On-OFF del cimulo de
Perseo, tomando en cuenta la morfologia espacial de la emi-
sion en rayos gamma inducida por DM, y con una mascara en
el centro del ciimulo.

Primer conjunto de observaciones On-OFF del cimulo de Per-
seo, asumiendo un modelo espacial de fuente puntual para la
emision en rayos gamma inducida por DM.

Tubo foto-multiplicador, [Photo-multiplier tubel.
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PPPC4 DMID A poor particle physics cookbook for DM indirect detection. Ta-
blas con informacion del nimero de fotones producido por
unidad de energia para diferentes canales de candidatos a DM
con masas en el rango desde 5 GeV hasta 100 TeV.

PS Fuente puntual [Point source].

ROI Region de interés, [Region of interest].

SFR Tasa de formacion estelar, [Star Formation Ratel.

SM Modelo Estandar de Particulas, [Standard Model of Particles].
SSC radiacion de synchrotron-self Compton.

SWGO Observatorio de Rayos Gama de Campo de vision Amplio del

Sur (Southern Wide-field Gamma-ray Observatory).

Template fitting + Mask Estrategia de analisis para el cimulo de Perseo, considerando
todas las componentes de emision de rayos gamma, y colo-
cando una mascara en la region central del cimulo sobre el
AGN NGC 1275.

Template+ES Tercer conjunto de observaciones del cimulo de Perseo, to-
mando en cuenta la morfologia espacial de la emision en rayos
gamma inducida por DM, y agregando todas las contribuciones
al flujo de rayos gamma: NGC 1275, IC 310 y la emision inducida

por CRs.
UHE 7ray Rayos gamma de ultra-alta energia [Ultra-high Energy gamma
rays].
URC Curva de rotacion universal, [Universal Rotatin Curvel].
WCD Detectores de Cherenkov en Agua, [Water Cherenkov Detector].
WDM Materia oscura “tibia”, [Warm dark matter].
WIMP Particula Masiva de Interaccion Débil, [Weakly Interactive Mas-

sive Particle].






XV

- °
Indice general
Agradecimientos 1
Abstract m
Resumen v
indice de figuras il
indice de tablas IX
Acronimos y simbolos usados XI
indice general Xv
Introduccion 1
1. Materia Oscura 3
11. Breve descripcionde evidencias . . . . . ... ... 3
114.  Curva de rotacion de galaxias espirales . .. ... ... .. ... ...... 3
11.2.  Oscilaciones Aclsticasde Bariones . . . . . ... ... ... .. ... 4
1.2. Candidatosa DM . . . . ... e e e e e e 5
1.21. MateriaOscura Fria . . . . . . i i e e 6
1.2.2. WIMPS . . . e e e e e e e e e e e e e e e e e 6
123, FOtON OSCUNO . . . o v it e i e e e e e e e e e e e e 7
1.3. Métodosdebisqueda . . ... ... ... . e 7
1.31. Blsquedasindirectas . . .. .. ... ... .. ... 8
1.3.2. BisquedasindirectasparaWIMPS . . . . . . .. .. ... ... 9
1.3.3. Bisquedas indirectas para fotonesoscuros . . . . .. ... ... ...... 12
1.4. Observatorios de rayos 8amma . . . . . . . .ot ittt e e e e 14
1.41.  Observatorio de Arreglo de Telescopios Cherenkov, CTA. . . . . ... ... 16
1.4.2. Observatorio de Cherenkov en Agua a Gran Altura, HAWC . . . . . ... .. 20
2. Seleccion y modelado de emision en fuentes 25

21. Introduccion: Donde realizar busquedas indirectasdeDM . . .. ... .. .. .. 25



XVI | indice general

2.2. Elcimulode Perseoy CTAD . . . . . . o i it it i et e e e e e e e e 28
2.3. Galaxiasenanasirregulares . . . . . .. . . . i i e e 31

3. Limites de exclusion a TeV DM en Perseo usando observaciones simuladas de CTAO 33
R. ADAM, S. HERNANDEZ-CADENA, M. HUTTEN, J. PEREZ-ROMERO, M. A. SANCHEZ-CONDE, & THE CTA
COLLABORATION

34. Sensibilidad de CTA a aniquilaciony decaimiento de DM en Perseo usando ctools 35

3.2. Configuraciony preparacion de las observaciones . ... .............. 35
3.3. Analisis cON ctadmtool . . v v v v i i e e e e e e e e e e e e e e e e e 37
3.4. Sensibilidad de CTA a DM usando la configuracion observacional ON-OFF con

Lo o Yo 1 37
3.5. Sensibilidad de CTA a DM usando la técnica de Template fitting con ctools . .. 38
3.6. Sensibilidad de CTA a DM para morfologia extendida y enmascaramiento de la

emision proveniente de NGC 1275 CONCto0lS . v v v v v v v v e v e e e e e e 40
3.7. COMPAracion CON gammapPy . « « « ¢ v v v v v o v e e e e e e e e e 42

4. Busquedas de TeV-Materia oscura en galaxias irregulares con el Observatorio HAWC 49
S. HERNANDEZ-CADENA, V. GAMMALDI, J. SERNA-FRANCO

42, Introduction . . . . . e e e e e e e 54
4.2. The HAWC Observatory . . . . . . . . i i ittt e e it e e e e e e e e 55
4.3. Dark Matter Models for dirr Galaxies . . .. ... .. ... ... ... .... 56
431. DMphotonflux . . .. . . .. e e 59
4.3.2. The Astrophysical gamma-ray emission . . ... ............... 61
44 Dataand Analysis. . . . . . . e e e e e 62
4.42. Individual Source Analysis . . . . . . . . e 63
4.4.2. Combined Analysis. . . . . . . . .. e 64
4.4.3. Expected Limits . . . . . .. ... e 65
4.5. Discussionand Results . .. ... ... ... ... ... e 65
451. Annihilation . . . ... e 66
452, DECAY . . i e e e e e e e e e e e e e e e e e e 68
4.5.3. Comparison with dwarf spheroidal galaxies . . . ... ... ......... 68
46. ConClUSIONS . . . . L o e e e e e e e e 72
4.A. Individual Exclusion Limits for Annihilation . ... ... ............... 75
4.B. Individual Exclusion Limitsfordecay . ... ... ... ... ... . ... ...... 75

5. GRB 221009A: ;Un burst de DM o una componente de Inverse Compton muy brillante? 79
M. M. GONZALEZ, D. AVILA ROJAS, A. PRATTS, S. HERNANDEZ-CADENA, N. FRAIJA, R. ALFARO, Y. PEREZ
ARAUJO, J. A. MONTES
5A. Introduction . . . . .. e e e e e 83
5.2. Leptonic Inverse Compton Scattering . . . .. ... ... ... .. ... ... ... 87
5.3. Dark Matter Scenario. . . . . . .. .. i it i e e e 90



5.3.1. TeV-Photon Detection
5.3.2. Axion-Like Particles
5.3.3. Dark photons
5.3.4. Previous GRB observations at energies > 100 GeV
5.4. Discussion and Conclusions

................................

6. Conclusiones y consideraciones finales

6.. Trabajo a futuro

Referencias

105






Introduccion

La naturaleza de la Materia oscura, [Dark matter] (DM) ha permanecido inasequible a la fisica
moderna. Ahora sabemos que, junto con la energia oscura, es una componente esencial del
universo que conocemos. Desde su proposicion a partir de la discrepancia en la dinamica de
galaxias y cimulos de galaxias, han aparecido una infinidad de candidatos para explicar la
naturaleza de esta componente. De diversas observaciones y trabajos teoricos podemos re-
ducir las propiedades que deberia tener los candidatos a DM, suponiendo que se trata de una
particula. Dichos candidatos pueden ser resumidos en lo que se conoce como Materia oscura
fria, [Cold dark matter] (CDM). Diversos candidatos que cumplen las caracteristicas anteriores
pueden ser encontrados en la literatura con rangos de masa que van desde ~ 10~ ' eV, hasta
10 eV. Ejemplos de estos candidatos son Particula Masiva de Interaccion Débil, [Weakly In-
teractive Massive Particle] (WIMP), particulas tipo axion (ALPs) y Foton oscuro, [Dark photon]

('Ydark)-

Bajo la hipotesis de que existen procesos que permiten el acople entre candidatos a CDM y
particulas del Modelo Estandar de Particulas, [Standard Model of Particles] (SM), es posible
disenar experimentos para estudiar las propiedades y parametros de las particulas de CDM.
Los métodos de busqueda para CDM se clasifican en métodos indirectos, métodos directos, y
creacion en aceleradores. En este trabajo me centraré en blsquedas indirectas. Los métodos
de busqueda indirecta se basan en estudiar el efecto que tienen las particulas de CDM en la
emision de de fuentes astrofisicas, por ejemplo en rayos gamma de alta energia, UHE vray.
Estos efectos incluyen senales inducidas por aniquilacion o decaimiento de CDM; o efectos
en la propagacion de fotones debido a transiciones o conversiones entre estados de masa
del candidato a CDM y UHE ~ray's.

El uso de UHE ~ray's para realizar estos estudios es debido a que para el universo local, UHE
Yray's Viajan en linea recta y no sufren de procesos de atenuacion. De esta forma, observato-
rios de rayos gamma con energias a escalas de TeV, representan una nueva ventana para reali-
zar busquedas indirectas de materia oscuray cuyos resultados complementan las biusquedas
realizadas a mas bajas energias por experimentos de blsquedas directas y de produccion en
aceleradores.

En este sentido, la presente tesis tiene como objetivo mostrar los resultados de bisquedas
indirectas realizadas con observatorios de rayos gamma con energias £ > 10 TeV y explorar
el espacio de parametros para WIMPS y ~q4a4,k’S usando observaciones simuladas del cimulo
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de Perseo, y datos de observaciones de galaxias enanas irregulares y el GRB 221009A.

El trabajo se presenta de la siguiente forma. En el Capitulo 1 hago una presentacion breve
sobre DM, incluyendo evidencias y candidatos a CDM. La discusion se centra mas en WIMPs
Y YdarkS para mostrar la metodologia detras de bisquedas indirectas de estos candidatos.
Al final, se presenta una descripcion sobre los observatorios CTA y HAWC que utilizo para
llevar a cabo este trabajo. En el Capitulo 2, hago una descripcion sobre los objetos que uso
para calcular los limites de exclusion en seccion eficaz de aniquilacion (owmpv) y tiempo
de vida media mymp de candidatos a CDM. En el Capitulo 3 se muestran los resultados del
calculo de la sensibilidad y limites esperados a (owimpv) Y Twimp de observaciones simuladas
del cimulo de Perseo con CTA. El analisis y resultados obtenidos para galaxias irregulares
enanas se muestra en el Capitulo 4. Los resultados obtenidos para explicar el foton de 18
TeV observado por LHAASO mediante conversiones entre fotones y candidatos ligeros a CDM
se muetran en el Capitulo 5. Finalmente, conclusiones y trabajo a futuro los presento en el
Capitulo 6.
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En este capitulo se encuentra una descripcion breve sobre evidencias de la existencia de la
Materia oscura, [Dark matter] (DM) y posibles explicaciones a la naturaleza de esta compo-
nente, con enfoque al caso de fisica de particulas, y a los candidatos a DM usados en es-
ta investigacion: Particula Masiva de Interaccion Débil, [Weakly Interactive Massive Particle]
(WIMP) y Foton oscuro, [Dark photon] (y4a,1)- Finalmente, se termina abordando los métodos
de blsqueda indirecta para obtener restricciones a los parametros fisicos de este tipo de
candidatos a DM, asi como una presentacion breve de los observatorios de rayos gamma que
usé en esta investigacion.

11. Breve descripcion de evidencias

Evidencia de la existencia de DM se encuentra a todas las escalas de estructuras del Universo,
desde galactica hasta cosmologica. Sin embargo, al igual que energia oscura, conocer la na-
turaleza de la materia oscura es un problema abierto de la comsologia y la fisica moderna, y
que se refleja en los esfuerzos experimentales de las dltimas décadas por tratar de entender
y encontrar evidencias adicionales, mas alla de las pruebas derivadas por las observaciones
de los efectos gravitacionales en la dinamica y evolucion del Universo y las estructuras que
lo componen.

A lo largo de este trabajo, haré la suposicion de que la DM es descrita por una particula,
cuyas parametros y posibles interacciones son descritos por alguna teoria que resulta de
una extension al Modelo Estandar de Particulas, [Standard Model of Particles] (SM).

A continuacion describo dos evidencias que muestran la necesidad de incluir o describen de
forma mas natural las observaciones en la dinamica de galaxias y la evolucion del Universo.

111.  Curva de rotacion de galaxias espirales

La curva de rotacion de una galaxia describe la velocidad circular de los objetos como una
funcion de la distancia radial al centro de la galaxia, d,,, en cuestion.

Debido a que a escalas galacticas la aproximacion de campo débil para gravitacion’, es po-

'Esta aproximacion se basa en el limite de velocidades pequenas, y que en regiones donde la métrica de
Minkowski es localmente valida, desviaciones de esta métrica son muy pequenas, de tal forma que la métrica del
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sible usar la teoria de Newton para explicar y describir la dinamica de los objetos. Bajo este
contexto, se puede deducir que la curva de rotacion de un objeto en la galaxia se explica por
una curva tipo Kepler, en la que se observa que la magnitud de la velocidad circular decrece
con d, para objetos localizados en las regiones externas de las galaxias.

Esto no se observa de los datos registrados para diversas galaxias espirales?, de donde se
observa que la curva de rotacion crece hasta un maximo, y después se mantiene constante
hasta las partes mas externas de la galaxia. Debido a que la magnitud de la velocidad de
rotacion a un cierto valor de d, esta relacionada con la masa encerrada hasta esa distancia,
el hecho de que la curva de velocidad de rotacion mantenga un valor constante para las
regiones externas de las galaxias, difiriendo de la solucion esperada, implica que no se esta
tomando en cuenta una componente que contribuye a la masa total de la galaxia. Es a ésta
diferencia lo que se le conoce como materia oscura, debido a que su principal influencia es
gravitacional sobre los objetos dentro de la galaxia.

Registros observacionales para las curvas de rotacion y verificar que difieren de los modelos
tedricos esperados fueron reportados por primera vez por VERA RUBIN (166; 167).

14.2. Oscilaciones Acusticas de Bariones

Una de las evidencias mas impresionantes sobre la evolucion y origen del Universo esta re-
lacionada con el descubrimiento y posterior mapeo de la Radiacion Cosmica de Fondo en
Microondas, [Cosmic Microwave Background Radiation] (CMB). De los mapas obtenidos, se
puede observar el caracter isotropico de la emison, consistente con la hipotesis de Big-Bang.
La CMB se origina en el momento en que el Universo es transparente a los fotones, que ocu-
rrio a Corrimiento al rojo, [Redshift] () de 1100. En ese momento del Universo, los fotones se
desacoplan del resto de las especies del Universo, y comienza la etapa en que el Universo es
dominado por materia. Ademas se observa que en la CMB también existen fluctuaciones de
temperatura. Dichas fluctuaciones se asocian con que los fotones no se desacoplaron exac-
tamente a z = 1100, si no que en algunas regiones se desacoplaron antes, y en otras regiones
se desacoplaron después. Este efecto se relaciona con la presencia de regiones con mayor
densidad de materia oscuray barionica. Debido a la fuerza gravitacional, la materia barionica
comienza a calentarse, incrementando la temperatura en la region. La presion de radiacion se
opone a la fuerza gravitacional y provoca que la materia barionica se expanda disminuyendo
la temperaturay que debido al regiones con mayor o menor densidad de materia (relaciona-
da con la temperatura en la region) y, en el caso de mayor densidad, representan las futuras
regiones donde comenzaran a crecer las estructuras que dieron lugar a galaxias y cimulos

espacio-tiempo en esa region puede ser escrita como:
gaﬁ _ naﬁ + eh(xﬂ

donde n*# es la métrica de Minkowski, y h*? codifica las desviaciones de la métrica.
2En las galaxias espirales el movimiento de los objetos es ordenado.
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de galaxias.

Para explicar el origen de las fluctuaciones hay que recordar que en ese momento del Uni-
verso, las especies presentes son DM, materia barionica y fotones. Conforme el Universo se
expande, las velocidades asociadas a cada especie van disminuyendo y la probabilidad de
ocurrencia de ciertas interacciones se reduce, como en el caso de colisiones entre electro-
nes, protones y fotones. En particular, debido a que la DM solo interactia gravitacionalmente,
estas particulas comienzan a formar pequenos halos, los cuales sirven como atractores de
materia, incluyendo materia barionica. Mientras la materia barionica cae a estos halos, se
calienta y debido a la presion de radiacion debido al incremento de temperatura, las par-
ticulas se separan y la region donde esta el halo vuelve a enfriarse. Este efecto se propaga
como una onda acustica en la region de sobredensidad de materia. Estos patrones derivados
de las fluctuaciones en temperatura se imprimen en el espectro angular de potencias de la
CMB, y también permiten estimar la cantidad total de DM presente en el Universo. Utilizan-
do informacion de observaciones lente gravitacional3 débil y la funcion de correlacion a dos
puntos, es posible derivar que la cantidad total de materia oscura presente en el Universo
corresponde a Qpwh? = 0.1206(21) (154).

Junto con los resultados de otras observaciones, la existencia de la DM se ha consolidado
desde inicios del siglo XX pero, obtener informacion sobre las propiedades y la naturaleza
de la DM de observaciones y experimentos solo nos ha permitido poner restricciones a tales
valores y excluir modelos teoricos que tratan de explicar la naturaleza de DM.

1.2. Candidatos a DM

Una vez establecida la existencia de DM, lo siguiente es proponer modelos que nos permitan
explicar la naturaleza de esta componente. Se pueden tomar diferentes caminos para descri-
bir las propiedades e interacciones que deberia tener esta componente. Como mencioné en
la Seccion 1.1, en este trabajo asumiré que la DM es descrita por una particula.

De acuerdo a la velocidad promedio de las particulas de DM, podemos clasificar los tipos
de candidatos en tres clases, Materia oscura fria, [Cold dark matter] (CDM), Materia oscu-
ra caliente, [Hot dark matter] (HDM) y Materia oscura “tibia”, [Warm dark matter] (WDM). En
este trabajo, solo me centraré en CDM, que se caracteriza por velocidades no relativistas.
Para HDM, las velocidades son relativistas (igual que neutrinos), mientras que WDM, tiene
velocidades semi-relativistas (entre relativistas y no relativistas). Resefias sobre HDM y WDM
pueden ser consultadas en (31; 45; 114; 115; 158).

3Una lente gravitacional es un objeto masivo colocado entre un observador y una fuente. Debido al campo
gravitacional de la lente, se puede generar una o miltiples imagenes de la fuente.
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1.21. Materia Oscura Fria

De las diferentes evidencias gravitacionales y cosmologicas que dan pie a concluir la exis-
tencia de DM, se pueden deducir un conjunto minimo de propiedades que debe cumplir un
candidato a materia oscura. En particular, la siguiente lista enumera las propiedades que
definen a candidatos de CDM (181):

1. no colisional,
2. sin carga eléctrica ni carga fuerte, neutra;
3. densidad reliquia consistente con las observaciones.

4. ser compatible con las cotas derivadas de blisquedas directas, en colisionadores y bis-
quedas indirectas;

5. ser compatible con predicciones de nucleosintesis de elementos en el Big-Bang;
6. no modificar evolucion de objetos estelares y otros procesos en el Universo;
7. se puede idear un experimento que permita obtener cotas o medir sus propiedades.

Los candidatos que cumplen con ser CDM son favorecidos debido a que se necesitan condicio-
nes y caracteristicas simples para explicar las observaciones de densidad reliquia y cumplir
con los puntos mencionados anteriormente. Candidatos de CDM aparecen naturalmente en
extensiones al SM, y en la mayoria de los casos es posible idear un experimento que permi-
tiria buscar una senal que nos indiqué la presencia de estas particulas. A continuacion solo
discutiré los candidatos que usaré a lo largo de este trabajo. Resenas a mas candidatos de
CDM pueden ser encontrados en (29; 40; 42; 74; 165; 181).

1.2.2. WIMPs

Las WIMPs se refieren a particulas cuyas Unicas interacciones son la gravitacional y otra que
se encuentra en la escala de la interaccion deébil. Esta Gltima restriccion coloca una cota
inferior al valor de masa que tendria este candidato a CDM, ~ 5 GeV. Ejemplos de este tipo
de candidatos aparecen en extensiones al SM, como supersimetria, dimensiones extra, entre
otros.

Las WIMPs también explican de forma mas sencilla la densidad reliquia observada en el Uni-
verso en la época actual sin requerir otros mecanismos de produccion salvo el desacople
del resto de las especies en la época temprana del Universo. Debido a la expansion y en-
friamiento del Universo, los encuentros entre particulas y antiparticulas de CDM ocurren con
menos frecuenciay a una temperatura de decenas de ~ 10 GeV, WIMPs congelan su densidad
numerica de particulas manteniendo un valor constante durante la evolucion del Universo.
La densidad reliquia Qpw que se deriva de este calculo corresponde al valor derivado de las
observaciones de CBM (154) para valores de masa del candidato que van desde GeV hasta
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cientos de TeV. La cota superior de cientos de TeV para la masa de WIMPs se deriva del limite
de unitariedad, donde el valor maximo del promedio térmico del producto de la seccion efi-
caz de aniquilacion y la velocidad de las particulas, (owmpv) No puede tomar valores mayores
alinverso del cuadrado de la masa del candidato, (owimpv)max ~ mV_VIQMP‘ La cota superior para
la masa de WIMPs se encuentra alrededor de cientos de TeV (42; 178).

Mas detalles sobre candidatos y sus propiedades pueden ser encontrados en (42; 74; 181).

1.2.3. Foton oscuro

El v4ark Ccorresponde a un tipo de candidato que se encuentra aislado del SM en un sector
oculto con su propio conjunto de interacciones y particulas. Este tipo de modelos no se re-
fiere a extensiones a mas dimensiones simplemente, si no a grupos de interacciones separa-
das/aisladas entre siy que probablemente pueden interactuar entre si bajo acoplamientos
entre ciertos candidatos. El caso del v45,« €s el ejemplo mas sencillo en el que el sector ocul-
to cuenta con una interaccion tipo electromagnética (U(1)), y cuyo mediador, y4ar, tiene una
masa diferente de cero.

A diferencia de los WIMPS, ~4a.'S son producidos en mecanismos mas exoticos, como en
compactificaciones de cuerdas (30); y debido a la naturaleza de las interacciones aisladas
dentro del sector oculto, diversos modelos proponen que es posible tener un acoplamiento
cinético con fotones del SM, permitiendo tener una forma de detectar estas particulas. Este
tipo de candidatos no es producido de manera térmica en el Universo, sin embargo, bajo
ciertas condiciones es posible que v4a,’s tengan la densidad reliquia necesaria para permitir
laformacion de estructuras en el Universo de acuerdo con la historia térmica que conocemos.

Los procesos y posibles mecanismos de interaccion dependeran exclusivamente del término
de interaccion en el Lagrangiano (£). Usualmente las interacciones involucran conversiones
entre estados de fotdn y vyark, aSi como procesos de produccion de pares (si las condiciones
de energia-masa se cumplen), e inclusive procesos tipo dispersion de Compton con electro-
nes del medio ambiente. Otros procesos también involucran produccion de candidatos en
fenomenos cataclismicos como colapsos estelares de estrellas super-masivas.

Las busquedas de estos candidatos se han centrado mas que nada en experimentos de Luz
a través de paredes, ver por ejemplo (15), o mediante modos invisibles en decaimiento en
aceleradores, ver (34); pero existen propuestas desde finales del siglo pasado para explorar
el impacto de y44,'s en la emision de fotones de fuentes astrofisicas, (138; 200).

1.3. Métodos de busqueda

De los diferentes candidatos, la posibilidad de idear un experimento que permita detectar
el efecto de la interaccion de CDM con particulas del SM, dependera de la interaccion del
candidato descrita en el £. Con esto, los métodos de busqueda pueden ser clasificados en
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tres tipos de acuerdo a la interaccion del candidato a CDM con las particulas del SM. Los
métodos son los siguientes*:

1. Blsquedas directas. Se centran en registrar el paso de particulas de CDM debido a la
colision, elastica o inelastica, con moléculas o atomos embebidos en un ambiente con-
trolado. Experimentos de este tipo (PICO (24), XENONNT (27)) se encuentran en centros y
laboratorios subterraneos para mayor control de las posibles fuentes de contaminacion
de la senal esperada debido al paso de particulas de CDM.

2. Blsquedas por produccion. Se basan en el proceso en el que particulas del SM pueden
producir, mediante aniquilacion, particulas de CDM. Estas bisquedas son llevadas a
cabo por colisionadores (LHC) donde los detectores tratan de inferir energia perdida
debido al paso de particulas invisibles o que interactian débilmente como para poder
registrar su paso.

3. Blsquedas indirectas. Se basan en registrar posibles contribuciones y efectos (exceso,
atenuacion, wiggles, etc.) en el flujo de particulas del SM de fuentes astrofisicas. Este
flujo de particulas del SM es registrado por observatorios, satélitales o terrestres.

En este trabajo, solo me centraré en describir con mayor detalle las bisquedas indirectas
basadas en el flujo de rayos gamma, asi como los objetos astrofisicos que usualmente son
investigados para este tipo de bisquedas. Terminaré presentando los observatorios con los
que estuve trabajando para obtener los resultados de esta investigacion.

1.34. Busquedas indirectas

Las bisquedas indirectas de CDM ofrecen una forma de obtener cotas o determinar los va-
lores de los parametros de candidatos a CDM. Como mencioné anteriormente, la propuesta
de blisqueda dependera del término de interaccion con otras particulas en el £ que describe
al candidato. Ya que en este trabajo, estas busquedas se realizan usando Rayos gamma de
ultra-alta energia [Ultra-high Energy gamma rays] (UHE ~ry), la discusion se centra en este
caso especifico. La discusion aqui puede ser generalizada a otras particulas del SM, como
neutrinos o Rayos cosmicos [Cosmic rays] (CR) o fotones de menor energia, que se usan para
realizar estas busquedas.

Las basquedas indirectas se realizan utilizando observaciones de las emisiones de muy alta
energia de objetos donde se espera encontrar (o producir) una cantidad importante de par-
ticulas de CDM, como galaxias, cimulos de galaxias, nebulosas de viento de pulsar, Destello
de rayos gamma [Gamma-Ray Burst] (GRB), Nicleo activo de galaxia [Active galactic nucleail
(AGN); registrado por observatorios para estimar la contribucion o efecto de particulas de CDM
al flujo de UHE ~ray's mediante interacciones con o procesos que produzcan particulas del SM
0 procesos que terminan con la produccion de UHE ~ray's. En resumen, busquedas indirectas

“Existen otros métodos, pero pueden ser resumidos como una combinacion de los métodos presentados en
la lista.
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de CDM se centran en buscar senales, para este caso, de UHE ~yay's inducidas por procesos
que involucran CDM en objetos con grandes concentraciones o capacidad de producir estos
candidatos.

Los procesos o interacciones que se asumen para este tipo de bisquedas involucran:

1. Aniquilacion (Decaimiento) de particulas de CDM a particulas de SM con posterior ha-
dronizacion o decaimiento para produccion de UHE ~ray's en los estados finales; o ani-
quilacion (decaimiento) directa(o) de CDM a UHE ~ray's.

2. Dispersion Compton de Electrones (e~) y otras particulas del SM y particulas de CDM
presentes en el medio ambiente.

3. Conversiones u oscilaciones entre UHE ~,y y particulas CDM.

Los dos primeros casos representan una componente del flujo de UHE ~.ay en la fuente que
se esta estudiando, mientras que en el segundo caso se trata, dependiendo de las caracte-
risticas del observatorio y de propiedades intrinsicas de la fuente en cuestion, de un efecto
total de atenuacion, aumento, u oscilaciones del flujo total de UHE ~ray's. No todos los can-
didatos presentan todos estos efectos y dependiendo del rango de energia y del término de
interaccion en el £, uno de los procesos es el que domina mas.

A continuacion describiré los procesos que permiten la generacion de una senal de UHE ~yay
inducida por interacciones con particulas de CDM.

13.2. Bisquedas indirectas para WIMPs

Para el caso de WIMPs, los métodos de bisqueda se basan en la aniquilacion o decaimiento
a particulas del SM. La cantidad relevante es el flujo de UHE ~yy's que son producidos en
los estados finales como funcion de la energia. Esta cantidad es el Flujo diferencial de foto-
nes inducido por DM (d<I>2M/dE) y se obtiene a partir del nimero total de interacciones de
particulas de CDM con perfil de densidad ppm(r), donde r es la distancia al centro del ob-
jeto de interes, y el numero de UHE ~ray's producidos por unidad de energia para un canal
aniquilacion o decaimiento en particular, dNPM<h /dE.

Considerando un objeto, una galaxia o cimulo de galaxias, con una distribucion esférica de
DM (halo esférico), y perfil radial de densidad de materia oscura (ppm(r)), la tasa de produc-
cion de fotones debido a aniquilacion de WIMPs en un volumen dV del halo de DM es:

dNDM,Ch r
77 X M X <O-WIMP/U>Ch R (1.1)
dE mwimp

Espectro 1353 de aniquilacién por particula

donde el primer término es el nimero de fotones en funcion de la energia, espectro diferen-
cial, producidos en una aniquilacion dado un canal ch. El nimero total de fotones tomando en
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cuenta todos los posibles canales de aniquilacion, ch, es obtenido sumando sobre ch. Alo lar-
go de todo el trabajo asumiré una bisqueda independiente del modelo (model-independent),
en donde se asume que solo un canal tiene probabilidad de 100 % de ocurrencia. El flujo de
fotones en el volumen dV es obtenido por considerar el nimero total de aniquilaciones que
ocurren en dV. Usando ppw(r), que las particulas tienen masa mywp, y que son dos particulas
las que participan en el proceso de aniquilacion®, se obtiene que el nimero total de fotones
obtenidos por aniquilacion de WIMPs para un canal ch con 100 % de ocurrencia es:

dNDM,Ch ( dv
v pom(T) ch pom(7)
_ . 1.2
aE mwimp X (owmpu)™ | [ 2 mwimp (12)

Sin embargo, la cantidad obtenida en Ecuacion (1.2), describe un flujo que es emitido de forma
radial, pero los observatorios solo detectan rayos gamma que viajan a lo largo de la linea de
vision (l.o.s) entre el observatorio y el objeto de interés. Entonces, la Ecuacion (1.2) debe
integrarse a lo largo de l.0.s para estimar el flujo que llegaria a la Tierra. El Flujo diferencial
de fotones inducido por DM (d<I>P/M/dE) es:

d(I)BM’ e = dND UWIMPU / dQ / dl pDM ) (1.3)
dF dE 8 mWIMP AQ l.o.s
Espectro, P.P. Factor astrofisico J

donde he separado la contribucion espectral (factor P.P.) y el factor geométrico solamente
relacionado a la distribucion de materia oscura en el objeto, Factor astrofisico para el ca-
so de aniquilacion de DM (J), y quito la dependencia en el canal ch, al ser una bisqueda
independiente del modelo. El primer término indica el nimero de fotones producidos para
un candidato con masa mymp Y (owimpv); mientras que el factor astrofisico esta relacionado
también con la resolucion angular del observatorio al detectar rayos gamma en un cono al-
rededor de la linea de vision con apertura a;j,, la resolucion del instrumento. Una deduccion
para el caso de decaimiento es directa, ya que la tasa de decaimientos es el inverso de rywp,
y el nmero de particulas en el volumen dV que entran en el proceso es ppys(r) dV /mwimp -
Para decaimiento, el flujo de rayos gamma inducido por decaimientos de DM es:

daptt dec _ dNy / Al / Al pom(r(1)). (1.4)
= pm(7 1.4
dF dE 47 mwimp Jaq l.o.s ’
Espectro, P.P. Factor astrofisico D

De las Ecuaciones (1.3) y (1.4), vemos que conocer ppw(r) es una fuente de incertidumbre a
la estimacion de d®2M /dE. Tipicamente, estos perfiles de ppm(r) son obtenidos por méto-
dos indirectos, como simulaciones numéricas de N-cuerpos u observaciones de curvas de

SAqui esta implicito el hecho de que he asumido que el WIMP es una particula de tipo Dirac, es decir se puede
distinguir entre particula y antiparticula
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rotacion.

En simulaciones de N-cuerpos se simula la evolucion y crecimiento de estructuras de parti-
culas de materia oscura. Al final de la evolucion se usan algoritmos para determinar halos de
DMy como se distribuye la DM en estas estructuras. De estos estudios, se observa que los
perfiles de ppm(r) son universales, es decir tienen la misma forma para todas las estructu-
ras; y ademas que los halos deben presentar subestructura, es decir contener halos de DM
embebidos (subhalos) en los halos mas grandes. Esto altimo, la subestructura, es importante
para aniquilacion de DM ya que J depende del cuadrado de ppu(r), y la presencia de halos
embebidos se traduce en un incremento (boost factor) a d(I)BM/dE. Ejemplos de este tipo de
perfiles para ppw(r) son los perfiles Einasto (70; 116), Navarro-Frenk-White (NFW) (132) y se
caracterizan por tener una concentracion de DM que crece hacia el centro del halo. Este tipo
de perfiles se les conoce como cusp.

Para los perfiles de ppw(r) derivados de curvas de rotacion, estos perfiles describen con mayor
precision las observaciones de velocidades colectadas para diferentes galaxias. En particular,
se obtienen perfiles que tienen pendientes mas planas hacia el centro del cimulo (perfiles
tipo core). Ejemplos de este tipo de perfiles es el perfil de Burkert (49). La discrepancia en-
tre los perfiles derivados de simulaciones y de observaciones se le conoce como Problema
Core-Cusp y hasta ahora no ha sido completamente resuelto, aunque en (89), explica que
la discrepancia en las pendientes del perfil de DM se debe simplemente a la no esfericidad
de los halos y a los angulos de vision en que son observadas las galaxias. Otras propuestas
para resolver este problema radican en tomar en cuenta los procesos de materia barioni-
ca (alta eficiencia de retroalimentacion de supernovas, baja eficiencia de formacion estelar)
(194); proponer un acoplamiento minimo entre DM y materia barionica (172) o particulas de
DM auto-interactuantes (134) pueden reducir las pendientes de los perfiles en las regiones
centrales.

Otro problema que también esta presente en este tipo de escenarios es el hecho de que para
galaxias, los subhalos son identificados en algunos casos con galaxias satélite, como gala-
xias dSph. Sin embargo, el namero de satélites predicho en simulaciones numéricas difiere
del nimero reportado de las observaciones en la Via Lactea y otras galaxias cercanas. Esta
discrepancia se puede resolver en base a que la resolucion de los instrumentos actuales no
han alcanzado el minimo de luminosidad que los satélites podrian tener, y también al hecho
de homogeneizacion de subhalos de DM a lo largo de la evolucion y dinamica de las galaxias;
por ejemplo por procesos como fuerzas de marea y regiones de choque.

Ahora bien, suponiendo que conocemos el perfil ppu(r) en el objeto de interés (galaxia o
camulo de galaxias), el calculo de d@BM/dE implica conocer la parte espectral y la parte
geométrica que intervienen en el calculo. La parte espectral, es decir, AIN?™<" /dE se puede
obtener de contar el nimero de fotones obtenidos tras la hadronizacion y decaimientos de
particulas del SM. Esto se hace con simuladores montecarlo como Pythia (177), simulando los
canales de aniquilacion tras la aniquilacion de pares e~ y e™, con energia en el centro de
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masa igual a dos veces mymp. En mi caso, usamos los resultados del proyecto PPPCs4 DMID®
para estimar el nimero de fotones para un canal ch, y masa mywp, (55). Ademas, la parte
espectral que uso para estos estudios es la emision continua obtenida tras la aniquilacion a
canales como 7" 7~. En este caso, la energia maxima que pueden tener los fotones es mymp.
Aniquilacion directa a fotones también es posible, pero bisquedas usando este método estan
restringidas por la resolucion en energia de los observatorios, ver (5) de los resultados del
observatorio MaGic usando observaciones del centro galactico.

La parte geometrica o espacial también nos proporciona la morfologia de la emision inducida
por DM. Softwares como CLUMPY (101) realizan estos calculos entregando como resultado una
imagen fits con la morfologia y el valor total de J o D. Como mencioné anteriormente, la
principal fuente de incertidumbre en es estimar dtI)BM/dE proviene del perfil ppu(r), y de la
masa total de DM presente en el objeto de estudio. Ambas incertidumbres se ven reflejadas
en el calculo de los factores astrofisicos. Estimar el impacto de esta cantidad se hace por
diferentes medios. El caso mas sencillo es considerar diferentes perfiles de densidad en que
DM se distribuye en el objeto. Esto implica dar la cantidad de subestructura presente, el
perfil ppm(r) para el halo principal y los subhalos, y la distribucion espacial de subhalos.
Dados los diferentes escenarios de emision es posible estimar como cambian las cotas a los
valores de (owmpv) ¥ Twimp @ partir de la no deteccion de d<I>3M/dE por observatorios de
rayos gamma. En el caso mas general, el factor astrofisico es un parametro nuisance, y es
necesario conocer como se distribuyen los valores de J o D a partir de las estimaciones de la
masa total DM presente en el objeto. Tipicamente, este tipo de analisis se realizan usando el
meétodo de Maximum Likelihood y asumir que la incertidumbre en el factor astrofisico sigue
una distribucion de Gauss, ver por ejemplo seccion 6.2 en (58). En este trabajo, uso el primer
método para estimar el impacto de la incertidumbre en el factor astrofisico para el caso de
aniquilacion de WIMPs. Para decaimiento, los cambios en los valores de D no contribuyen a
d<I>2M/dE, ya que unavez asumido un valor de masa total de DM, la cantidad de decaimientos
depende del nimero total de particulas.

1.3.3. Busquedas indirectas para fotones oscuros

Blsquedas indirectas de 44 Se€ basan en observar el efecto que estas particulas tienen
sobre el espectro de fotones observado de fuentes a altas energias. Como es explicado en
Seccion 1.2.3, vq4ark tiene un acoplamiento cinético con fotones del SM. A partir del £ de inter-
accion entre ambas prticulas, es posible encontrar las ecuaciones de movimiento que des-
criben este acoplamiento. Dado que el foton oscuro adquiere una masa diferente de cero, el
acoplamiento se traduce en oscilaciones de un estado de masa a otro. Este proceso no es
ajeno a lo que ocurre en el SM, ya que oscilaciones entre estados de masa ocurren para los

®El proyecto PPPC4 DMID proporciona tablas con el espectro diferencial para diferentes particulas estables del
SM tras aniquilacion o decaimiento de DM con masas a escalas de TeV. Las tablas son obtenidas por simulaciones.
También proporciona las tablas del flujo de particulas cargadas después de cosniderar su propagacion en la
galaxia. Para mayor informacion consultar http://www.marcocirelli.net/PPPC4DMID.html
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neutrinos. Las condiciones para que este acoplamiento ocurra no requieren, forzosamente,
de la presencia de campo magnéticos o densidad de electrones presente en el medio en que
se propaga el foton, y oscilaciones entre ambos estados pueden ocurrir en el vacio (15). EL
parametro que describe la intensidad del acoplamiento esta dado por el angulo de mezcla
Xqeanc (155 200), aunque en otros trabajos la intensidad de la interaccion es representada por
e haciendo referencia a un término de mezcla entre los sectores del SM y el sector oculto,
y cuyo principal efecto es que las particulas del SM tengan una milicarga asociada al sector
oculto, (77).

Diversos experimentos han sido propuestos para poder acotar valores de ... 0 ¢, aunque
la mayoria de las bisquedas se han realizado en laboratorio terrestres, extrapolacion de los
conceptos usados en esas blsquedas pueden usarse para objetos astrofisicos. Para este tra-
bajo partimos de los experimentos de luz a través de paredes para obtener cotas a x-,, . En
estos experimentos se hacen pasar fotones de un laser a través de un material con propie-
dades opticas conocidasy ancho Lt (pared), y en la parte posterior, después de la pared se
coloca un fotosensor para colectar posibles fotones que hayan atrevasado el material. Clasi-
camente, los fotones no podrian atrevesar el material, pero si dentro del material ocurriera
una oscilacion a un estado de 45, y saliendo de la pared ocurre la conversion a fotones, en-
tonces hay una probabilidad de detectar estos fotones. El niimero de fotones que sobreviven
a la propagacion a través de la pared se puede calcular del producto de las transiciones de
probabilidad para las distancias /; y [, como (15):

P'-Yrrans = P’Y‘V‘/dark <l1) X P’Ydark‘y‘f(l2)

ll m2 lQ m2 2
= 16X§ark lsin (43’*"") sin (m)] , (1.5)

donde I y I son las distancias a la pared de la fuente emisora de fotones y del fotosensor,
m,..,. €s la masa del foton oscuro, x,,, es el angulo de mezcla; y w es la frecuencia del
foton. Estos experimentos pueden incluir campos magnéticos al material y considerar las
propiedades opticas del material, ver por ejemplo (15), sin embargo en mi investigacion no lo
consideroy se deja para un trabajo a futuro. Otras expresiones para la probabilidad existen en
la literatura, pero dependen de los términos que se usan en £ para describir el acoplamiento
entre fotones y vq4ark (77), pero es necesario revisar la validez de estas expresiones para el
rango de energias que estamos considerando; y al igual que incluir los efectos de campos
magnéticos externos, se deja para un estudio posterior.

Del experimento de luz a través de paredes, es posible extender el concepto a objetos astro-
fisicos. Propuestas de este estilo existen desde el siglo XX. Por ejemplo, considerando una
estrella a una distancia dstar con flujo conocido que es eclipsada por la luna (la pared en este
caso), observatorios en la Tierra pueden determinar si fotones provenientes de la estrella
son observados, y el calculo de la probabilidad de transicion es la misma expresion dada en
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Ecuacion (1.5), (138). También podemos asumir que la pared no existe y solo tenemos la dis-
tancia luminica D ym a la estrella o fuente que se esta observando, ver por ejemplo (200) para
un estudio considerando la emision de alta energia de la nebulosa del Crab. En este Gltimo
caso, nos interesa saber cual es la probabilidad de supervivencia de fotones tras propagarse
una distancia lum Dy, v el efecto que se observaria en el espectro de la fuente. La probabi-
lidad de superviviencia esta dada por el complemento de la probabilidad de conversion de
un estado de foton a vy’

2

P?up =1-Psyu=1- 4Xaark sin” [W] (1.6)
De la Ecuacion (1.6) se deduce que, de existir estas conversiones, el espectro de emision en
altas energias de una fuente deberia verse afectado mostrando oscilaciones (wiggles), decre-
mentos o incrementos en el valor reportado por los observatorios en Tierra. La posibilidad
de observar tales efectos dependera de la resolucion en energia del observatorio dedicado
a observar la fuente de interés. Entonces, asumiendo una fuente emisora de UHE ~yay, con
espectro intrinseco d®nt/dE, el flujo observado en la Tierra, d®qy,s/dE, sera:

dq)obs_ Sup d®nt
ae D aE (7)

donde las etiquetas Obs e Int se refieren a observado e intrinsico, respectivamente. Estudios
utilizando esta configuracion han sido realizados para la nebulosa del Cangrejo con observa-
ciones rayos gamma (200). Otras fuentes de interés son fuentes extragalacticas como AGNs o
GRBs, donde oscilaciones entre UHE ~ray ¥ v4ark'S pueden contribuir a que los fotones puedan
evadir el efecto de atenuacion por EBL llegando a la Tierra.

1.4. Observatorios de rayos gamma

Habiendo presentado los conceptos de la busqueda de senales de rayos gamma inducida por
materia oscura, ahora presento los observatorios que he ocupado para realizar los estudios
en este trabajo. Observatorios de rayos gamma pueden ser clasificados en dos clases gene-
rales, satelitales y terrestres. En este trabajo, uso observatorios terrestres debido a que su
rango de operacion en energia puede alcanzar cientos de TeV, rango en el que asumo que
emision inducida o efectos debido a DM deben presentarse.

Los observatorios terrestres basan su principio de operacion en la deteccion de radiacion
Cherenkov producida por particulas cargadas generadas en cascadas atmosféricas. Estas
cascadas atmosféricas son producidas por rayos cosmicos (UHE ~y 0 particulas cargadas)

’La diferencia entre las formulas descritas en (15) y (200) solo radica en la magnitud del angulo de mezcla
Xogarr 10710y ~ 0.1, respectivamente. En (15), los autores realizan la expansion de la funcidn sin, mientras que en
(200), los autores consideran el efecto de la funcién sin en la expresion para la probabilidad de conversion.
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Figura 1.1: Técnicas de deteccion de particulas cargadas producidas en una cascada atmosfeéri-
ca. En un primer caso, arreglos de detectores de particulas registran el paso de las particulas
de la cascada, por ejemplo mediante la coleccion de radiacion Cherenkov en agua como en
el caso de HAWC. La otra técnica de deteccion se basa en colectar la radiacion Cherenkov
producida en el aire por las particulas cargadas generadas en la cascada atmosférica. En esta
categoria se encuentra CTAO. Créditos a la imagen: Richard White, MPIK

provenientes del espacio exterior y que interaccionan con nicleos atomicos de la atmsfe-
ra. Dependiendo de la técnica de deteccion de esta radiacion Cherenkov (ver Figura 1), los
observatorios terrestres pueden ser clasificados en dos subclases: Telescopio de Imagen de
Cherenkov en Aire [Imaging Air Cherenkov Telescope] (IACT) y Detectores de Cherenkov en
Agua, [Water Cherenkov Detector] (WCD). Los arreglos de IACT detectan la radiacion Cherenkov
producida en el aire por las particulas cargadas propagandose en el aire hacia la superficie
terrestre. Por otro lado, los arreglos de WCD detectan el paso de las particulas cargadas en la
cascada atmosférica por colectar la radiacion Cherenkov producida en el agua de los detec-
tores. Ambas técnicas son complementarias y han brindado una nueva ventana para observar
el Universo en las escalas mas altas de energia.

Ejemplos de observatorios que consisten de arreglos de IACTs son Magic, H.E.S.S., Veritas (ac-
tualmente en operacion) y el Observatorio de Arreglo de Telescopios Cherenkov, [Cherenkov
Telescope Array Observatory] (CTAO) (en fase de construccion). Ejemplos de observatorios
que consisten de arreglos de WCDs estan el Observatorio de Cherenkov en agua a gran altu-
ra, [High Altitude Water Cherenkov Observatory] (HAWC) y el Gran Observatorio de Cascadas
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en Aire a Gran Altura(Large High Altitude Air Shower Observatory) (LHAASO) (en operacion)
y el Observatorio de Rayos Gama de Campo de vision Amplio del Sur (Southern Wide-field
Gamma-ray Observatory) (SWGO) (en planeacion). En esta seccion presentaré los observato-
rios con los que estuve trabajando y colaborando directamente para obtener los resultados
mostrados en esta tesis. Estos observatorios son CTAO y HAWC.

1.41. Observatorio de Arreglo de Telescopios Cherenkov, CTA

El observatorio de Arreglo de Telescopios Cherenkov, CTAO consistira de dos arreglos de te-
lescopios Cherenkov ubicados en Las Islas Canarias, Espafia (CTA Norte, ver Figura 1.2) y en
Cerro Paranal, Chile (CTA Sur, ver Figura 1.3) para cubrir la boveda celeste y observar el cielo
en rayos gamma desde ~ 20 GeV hasta 300 TeV. Los principales objetivos cientificos de CTAO
involucran:

Figura 1.2: Recreacion artistica de CTA Norte (63). La posicion de los telescopios no correspon-
de a la configuracion Alphay es solo para fines ilustrativos. El arreglo CTA Norte se encontrara
en el observatorio del Roque de los Muchachos en las Islas Canarias, Espana. Créditos de la
imagen a: Gabriel Pérez Diaz, IAC.

1. Mecanismos y sitios de aceleracion de CRs

2. Papel de CR’s en formacion estelar y evolucion de galaxias

3. Procesos cercanos a gujeros negros y otros objetos compactos

4. Voids cosmicos

5. Vientos, explosionesy Jets

6. Variabilidad en la emision de fuentes

7. Ambiente extremos y retroalimentacion en formacion estelar

8. Naturaleza de materia oscura y efectos en la propagacion de UHE ray

Los telescopios que componen a CTAO son de tres tamanos diferentes, Small Sized Telescope
(sST), Medium Sized Telescope (MST) y Large Sized Telescope (LST). El arreglo CTA Norte estara
compuesto de 4 LST's y 9 MST's y su rango optimo de energias de operacion es de 20 GeV a
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Figura 1.3: Recreacion artistica de CTA Sur (83). La posicion de los telescopios no corresponde
a la configuracion Alphay es solo para fines ilustrativos. Se muestran 4 LST’s, que pertenencen
a la fase de actualizacion de CTA Sur no incluidos originalmente en la configuracion Alfa. El
arreglo CTA Sur se encontrara en el cerro de Paranal, decierto de Atacama, Chile. Créditos de la
imagen a: Gabriel Pérez Diaz (IAC)/Marc-André Besel (CTAO)/ESO/ N. Risinger (skysurvey.org).

~ 5 TeV. Por esta razon, CTA Norte realizara estudios enfocados en astronomia extraglactica.
El arreglo CTA Sur tiene un arreglo mas extenso con 51 telescopios: 14 MST's y 37 SST's, con
un rango optimo en energias desde 150 GeV hasta 300 TeV. Debido a la locacion de CTA Sur,
las observaciones y estudios seran enfocados al niiclo de nuestra galaxia y los fendomenos
mas energéticos que ocurren en ella. A la configuracion que describo aqui se le conoce como
Configuracién Alpha (CTAO & CTAC, 2021).

Las Figuras 1.4 a 1.6 muestran otras caracteristicas del observatorio, entre ellas su sensibili-
dad, resolucion angular y en energia. Todas las figuras muestran la comparacion de CTAO con
otros observatorios en operacion o en planeacion (como SWGO). El proposito de tal compa-
racion es mostrar que las observaciones y estudios realizados por CTAO complementeran y
ayudaran a mejorar nuestro entendimiento en diversos temas.

La sensibilidad diferencial, ver Figura 1.4, muestra que ambos arreglos, CTA Norte en negroy
CTA Sur en azul, tienen su mejor sensibilidad para energias alrededor de ~ 5 TeV. Las diferen-
cias entre las curvas de sensibilidad de ambos arreglos se debe a que en CTA Norte no hay
SST’s, y por eso su sensibilidad a muy altas energias decrece en comparacion a CTA Sur. Por el
contrario, debido a que, en este momento, no se considera incluir LST’s en CTA Sur, su sensi-
bilidad solo llega hasta energias de ~ 60 GeV. De la comparacion con otros experimentos, se
observa que la sensibildad mejora hasta en O(1) de magnitud respecto a observatorios IACT,
mientras que muestra una excelente complementariedad con observatorios WCD (LHAASO en
operacion, y SWGO aln en planeacion) para energias mayores a decenas de TeV.

Por otro lado, la resolucion angular en funcion de la energia muestra que CTAO tendra una
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Figura 1.4: Sensibilidad diferencial (erg cm=2 s—!) de CTAO en funcion de la energia (TeV) re-
construida de fotones simulados, para obtener una deteccion de 50 tras una observacion de
50 h de una fuente puntual. Figura tomada de (CTAO GGMBH, 2016). La linea punteada en color
negro corresponde a CTA Norte, mientras que la linea roja, CTA Sur. También se muestra lo
comparacion con observatarios de rayos gamma en ambos hemisferios.

resolucion por debajo de 0.05 grados para energias arriba de ~ 1 TeV permitiendo realizar
estudios muy detallados de morfologia de fuentes galacticas, el centro galactico, galaxias
cercanas y otras fuentes con emision difusa y/o extendida.

Esto se complementa con el hecho de que la resolucion proyectada en energia es menora 7 %
para energias arriba de ~ 1 TeV, ver Figura 1.6, valor que se mantiene constante hasta cientos
de TeV. Esto también muestra la capacidad que CTAO tendra para realizar analisis espectrales
y poder separar contribuciones de fuentes diferentes en la misma region de intereés.

Para el caso de DM y blsquedas indirectas, CTAO tiene una oportunidad Gnica de descubri-
miento al alcanzar flujos de fuentes mas débiles (cerca de una milésima del flujo del Crab).
Ademas, debido a su resolucion en energia y resolucion angular, estudios espectrales y de
morfologia, contribuiran a poder separar contribuciones de diferentes fuentes en regiones
especialmente complejas, como el centro galactico o el cimulo de Perseo. Aln en el caso
de no deteccion, la sensibilidad proyectada para busquedas indirectas de WIMP’s debido a
aniquilacion a decaimiento, o bisquedas de irregularidades (wiggles, como se les ha llamado
en inglés) en espectro de fuentes ultraenergéticas; mejorara los limites de exclusion hasta
por un orden de magnitud respecto a estudios previos por otros experimentos.
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Figura 1.5: Resolucion angular (grados) de CTAO en funcion de la energia (TeV) reconstruida
de fotones simulados. La curva muestra el valor del angulo de llegada reconstruido en el que
68 % de los fotones simulados. Figura tomada de (CTAO GGMBH, 2016). La curva en color rojo
muestra la resolucion para CTA Sur y la curva negra para CTA Norte. También se muestra lo
comparacion con observatorios de rayos gamma en ambos hemisferios.

Estudios de la sensibilidad proyectada a aniquilacion de DM han sido realizados anterior-
mente. En particular, el estudio exhaustivo de la sensibilidad a aniquilacion de WIMPs en el
centro galactico (13) muestra que usando observaciones con una duracion total de 300 h se
pueden excluir candidatos a WIMPs por debajo del limite térmico® con masas por debajo de
~ 100 GeV. Las curvas obtenidas en (13) son obtenidas para modelos espcificos de la distri-
bucion de nubes moleculares y otras condiciones cerca del centro de la galaxia de las cuales
también se tiene una incertidumbre considerable, y los limites pueden mejorarse una vez se
tenga un mejor entendimiento de la distribucion de materia, dinamicay procesos que ocurren
en la region.

Otro estudio sobre la sensibilidad de CTAO a candidatos de CDM es mediante el efecto en
la propagacion de fotones provenientes de fuentes extragalacticas, (3). En este trabajo se

8valor de (owmpv) que se obtiene de requerir que los WIMPs reproduzcan la densidad reliquia obtenida de
observaciones de CMB.
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Figura 1.6: Resolucion en energia (porcentual) de CTAO en funcion de la energia (TeV) recons-
truida de fotones simulados. La curva muestra el 68 % de contencion de la diferencia por-
centual de las energias reconstruida y real de los fotones simulados. Figura tomada de (CTAO
GGMBH, 2016). La curva en color negro muestra la resolucion para CTA Sur. También se mues-
tra lo comparacion con los observatorios Fermi-LAT y VERITAS.

estudia el efecto del acoplamiento de fotones y ALPs a través de la presencia de campos
magnéticos en los diferentes medios que atraviesan los fotones durante su recorrido a la
Tierra. El estudio simula observaciones del AGN NGC 1275 y muestra también la capacidad
de CTAO para realizar este tipo de blsquedas. Gracias a su resolucion en energia, CTAO po-
dria detectar posibles wiggles en el espectro de fuentes ultraenergéticas inducidos por el
acoplamiento con ALPS Y vqark’s-

1.4.2. Observatorio de Cherenkov en Agua a Gran Altura, HAWC

El Observatorio de Cherenkov en agua a gran altura, [High Altitude Water Cherenkov Obser-
vatory] (HAWC) corresponde a los detectores terrestres basados en la técnica de registrar
el paso de particulas cargadas cuando pasan a través de Detectores de Cherenkov en Agua,
[Water Cherenkov Detector] (WCD) generadas en cascadas atmosféricas inducidas por CRs en
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la parte alta de la atmosfera. HAWC se localiza en la ladera del volcan Tiltépetl, Puebla a una
altura de 4100 m sobre el nivel del mar, y consta de 300 moédulos WCD, ver Figura 1.7.

Figura 1.7: Observatorio HAWC. Se observan los WCD's que conforman el arreglo principal,
asi como los WCD mas pequenos que forman parte de la fase de mejora de la sensibilidad
de HAWC. En el fondo se puede observar el Pico de Orizaba. Créditos de la imagen a Jordan
Goodman, Noviembre de 2016.

Cada modulo WCD consiste de tanques de 7 m de diametro y 5 m de altura llenos con agua con
profundidad 6ptica mayor o igual a 10 m. En la base de cada WCD se encuentran cuatro tubos
foto-multiplicadores, PMT’s en la base: tres de 8 pulgadas igualmente separados sobre un
circulo de 1.8 m; y uno de 10 pulgadas en el centro. Cada PMT colecta la radiacion Cherenkov
inducida por particulas cargadas y el tiempo en que se registra dicha senal. Esto proporciona
a HAWC tres conjuntos de informacion que pueden usarse para obtener informacion sobre
la particula primaria que induce la cascada atmosférica extensa. De la distribucion de tiem-
pos de arribo registrada por cada PMT nos permite reconstruir la direccion de llegada de la
particula primaria. De la distribucion de senales registradas por cada PMT se puede inferir la
naturaleza de la particula primaria: es decir, de simulaciones se espera que un rayo gamma
registre una senal mas compactay con intensidad de senal en los PMT’s que decrece hacia las
afueras del nicleo de la cascada atmosférica; mientras que un CR hadronico (p*) genera una
distribucion menos compacta y con senales inducidas por muones registradas por PMT’s con
igual o mayor intensidad al niicleo de la cascada®. Finalmente, en HAWC, los datos de cada
cascada pueden ser agrupados de acuerdo al tamano de la senal registrada por el arreglo
completo. Este agrupamiento esta débilmente correlacionado con la energia de la particula
primaria (7).

9Separacion gamma-hadron. Los IACT’s siguen un principio similar para poder diferenciar entre eventos tipo
foton y tipo hadronico.
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El observatorio HAWC tiene un rango de operacion en energias desde ~ 1 TeV hasta cientos
de TeV. Ademas, gracias a su diseno, HAWC tiene un campo de vision amplio cubriendo de
forma instantanea 15 % de la boveda celeste encima del observatorio. Adicionalmente, HAWC
opera de forma continua permitiendo que se puedan realizar campanas de monitoreo de
fuentes y estudios de poblaciones. Los objetivos cientificos de HAWC se pueden resumir en
los siguientes puntos:

1. Rayos cosmicos galacticos
2. Aceleradores de CR's
3. Fuentes de rayos gamma con emision extendida a TeV
4. Emision difusa (galactica y extragalactica)
5. Fuentes transitorias de origen extragalactica
6. Nlcleos activos de galaxias
7. Destellos de rayos gamma, GRB’s
8. Mapeo continuo del cielo
9. Estudios sobre la anisotropia de CR's
10. Emision o efectos inducidos por procesos que involucran particulas de CDM
11. Efectos en la propagacion de fotones
12. Evaporacion de agujeros negros

Otras caracteristicas de HAWC se refieren a su resolucion angular y resolucion en energia. De-
bido a su estructura modulary el nGmero de WCD'’s, la resolucion angular de HAWC se encuen-
tra en el orden de ~ 1 grado para energias alrededor 1 TeV, y disminuye hasta ~ 0.15 grados
para el rango mas alto de energias. Estos valores estan por encima de algunos observato-
rios en operacion, aunque para energias mayores a 30 TeV, HAWC tiene una buena resolucion
angular. Se espera que los observatorios de siguiente generacion, como CTAO y SWGO mejo-
ren hasta en un orden de magnitud este valor de resolucion angular para energias arriba de
decenas de TeV.

Respecto a la resolucion en energia, como mencioné anteriormente, debido a la forma en
que se agrupan los datos colectados por HAWC, no existe una correlacion estricta entre estos
binsy la energia de las particulas primarias. Ahora se han introducido dos estimadores para la
energia de la particula primaria. Estos estimadores son ground-parameter y neural networR.
Dar una descripcion detallada de ambos estimadores esta fuera del alcance de este trabajo.
En todos los casos, la resolucion en energia de HAWC es cerca del 20 %. Por Gltimo, la sensi-
bilidad de HAWC le permite observar fuentes con emision tan débil como varias centésimas
del flujo de la nebulosa de Cangrejo.
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Respecto a DM, HAWC tiene la ventaja respecto a otros observatorios de cubrir una gran parte
del cielo durante un transito, y debido a su operacion continua, observar por largos tiempos
de exposicion poblaciones de objetos. Esto permite realizar estudios de blusquedas indirec-
tas por aniquilacion o decaimiento de DM combinando los datos de diferentes objetos en
estas poblaciones. Dichas poblaciones involucran galaxias dSph, galaxias dlrr, fuentes ga-
lacticas y cimulos de galaxias. Ademas, debido a su campo de vision amplio, HAWC puede
observar objetos con gran tamano angular en el cielo que pueden resultar de dificil acceso
para observatorios que consisten de un arreglo de IACT's. Esta cualidad también le permi-
te buscar senales inducidas por CDM y hacer estudios de morfologia y diferenciar de otras
componentes de emision.

Estudios previos realizados sobre bisquedas indirectas de materia oscura involucran analisis
de una muestra de galaxias dSph, la galaxia M 31y el halo galactico. En estos casos se obtie-
nen limites para (owmpv) Y Twimp Muy restrictivos para energias mayores a decenas de TeV,
complementando resultados de otros observatorios a mas bajas energias, ver por ejemplo

(19).
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2 I Seleccion y modelado de emision en
fuentes

En este capitulo explico las diferentes fuentes seleccionadas para realizar los analisis des-
critos en este trabajo. La descripcion se enfoca en justificar la seleccion de cada fuente, asi
como el modelado de las diferentes contribuciones de rayos gamma en cada fuente. Esta
capitulo también busca extender algunos conceptos y analisis que no se pudieron incluir en
los capitulos siguientes donde se muestran los resultados obtenidos.

24. Introduccion: Donde realizar busquedas indirectas de DM

Como mencioné en la Seccion 1.3.1, las bldsquedas indirectas se basan en buscar senales de o
efectos en rayos gamma inducidos por procesos que involcuren interacciones con particulas
de CDM. En este trabajo exploramos el caso de blusquedas de WIMPS y ~v4a,«’'s. Dependiendo
del tipo de candidato, los efectos a buscar son diferentes vy, por lo tanto, la poblacion de
objetos donde buscar difiere de un método a otro.

Para el caso de WIMPs, la busqueda de senales involucra UHE ~ray inducidos por aniquilacion
o decaimiento de estos candidatos. De las Ecuaciones (1.3) y (1.4), se observa que hay una
dependencia en ppu(r), de aqui que una primera condicion sea seleccionar objetos con un
gran contenido de materia oscura como galaxias y cimulos de galaxias, garantizando una
senal suficientemente brillante o comparable a otras emisiones en rayos gamma en el objeto
de interés. Por otro lado, también buscamos que la senal sea lo mas limpia posible, es decir,
que la sefnal inducida por CDM se pueda diferenciar de otras componentes de emision (por
ejemplo zonas de choque, emision inducida por CRs o regiones de formacion estelar, entre
otros) en el objeto de estudio; o ser la contribucion dominante o Gnica en el objeto de estudio.
Finalmente, debido a la universalidad de d<I>3M/dE, analisis combinados de poblaciones de
objetos también garantiza un potencial descubrimiento de estas senales.

En la Figura 2.1 se muestra el nimero estimado de fotones con energias mayores a 3 GeV
inducidos por la aniquilacion a quarks b de un neutralino, candidato a CDM, con masa de
40 GeV. El calculo se obtiene a partir de la simulacion numérica de N cuerpos Aquarius y la
determinacion de la densidad de CDM y la contribucion de subhalos. Mas detalles sobre la
estimacion de los perfiles de densidad de CDM y la generacion del mapa pueden consultarse
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Figura 2.1: Nimero de fotones con energia mayores a 3 GeV inducidos por aniquilacion de
particulas de CDM (neutralino) con masa de 40 GeV a quarks b. Se observa la contribucion de
diferentes regiones donde se estima la presencia de DM. El niUmero de fotones se obtiene a
partir de la densidad de CDM obtenida de las simulaciones de N cuerpos de Aquarius. Imagen
tomada de (151).

en (151). La imagen muestra que la region mas brillante en UHE ~,y inducidos por CDM en el
cielo seria el centro galactico debido a su cercania. Sin embargo, es una region compleja por
las incertidumbres sobre la distribucion de materia barionica, y las contribuciones al flujo de
UHE ~ay debido a otros procesos. Otro potencial objeto de estudio son las galaxias enanas
esferoidales, satélites de la Via Lactea. Estos objetos son dominados por materia oscura vy,
debido a que no presentan otros procesos astrofisicos que sean visibles, se espera que la
Unica senal en rayos gamma sea producida por CDM. Estos objetos proporcionan la senal de
CDM mas limpia. En la Figura 2.1, también se muestra la contribucion de objetos extragalacti-
cos. Estos objetos pueden ser galaxias dentro del Volumen Local, como las galaxias enanas
irregulares, [dwarf Irregular] (dlrr), y los cimulos de galaxias. Las galaxias dIrr corresponden
a galaxias con baja tasa de formacion estelar, [Star Formation Rate] (SFR) y con poblaciones
de estrellas muy poco masivas, por lo que se espera que la contribucion de procesos astrofi-
sicos para la produccion de UHE ~ray con energias mayores a cientos de GeV sea despreciable
o nula. De esta forma, las galaxias dirr también brindan una poblacion de objetos en los que
las senales de UHE ~y inducidas por CDM sean las Unicas contribuciones al flujo, haciendo
posible un analisis similar al que se realiza con galaxias dSph. Finalmente, los cimulos de
galaxias representan los objetos mas grandes en el Universo con un contenido de CDM que
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representa el ~ 85 % del contenido total del cimulo. Los cimulos de galaxias, ademas repre-
sentan los objetos mas brillantes en emision en rayos X, y se espera que la emision debido a
decaimiento de particulas de CDM sea la mas dominante en estos objetos.

Por el contrario, los v4ar’s afectan la propagacion de UHE ~y,y al existir una probabilidad de
transicion entre ambos estados. El efecto de éstas transiciones se deberia observar en el
espectro observado de fuentes que emiten a escalas de TeV. De la Ecuacion (1.6) se pueden
encontrar criterios que dependen de la distancia a la fuente D\ym, m,,,, Y la energia de UHE
Yray Para seleccionar los objetos donde se planea estudiar el efecto de las conversiones a
~dark'S €n la propagacion de los fotones. Al igual que en el caso de estudio de particulas tipo
axion (ALP), estos estudios se pueden llevar a cabo en fuentes galacticas, como Nebulosas de
Viento de Pulsar (PWN), pulsares, y halos de TeV; asi como en fuentes extragalacticas como
AGNs o GRBs.
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Figura 2.2: Representacion esquematica del efecto en la propagacion de rayos gamma emi-
tidos en la nebulosa del Cangrejo, debido a la posible transicion a fotones oscuros. En la
Tierra, un observatorio de rayos gamma reportaria el espectro observado, dN/dE |qps, que
se relaciona al espectro de los fotones emitidos en la nebulosa, dN/dFE |;,; al considerar la
probabilidad de supervivencia de fotones al recorrer la distancia luminica D,. Imagen toma-
da de (122)

En la Figura 2.2, se muestra de forma esquematica, el método de blisqueda de ~ga.k'S, asu-
miendo que se utilizan observaciones de la nebulosa del Cangrejo. Esta discusion se gene-
raliza para las diferentes clases de fuentes que pueden utilizarse para este caso de estudio.
Los fotones emitidos en una fuente se propagan por el medio hasta llegar a la Tierra 'y ser co-
lectados por un observatorio. Durante el recorrido, los fotones sufren de otras interacciones,
y bajo la hipotesis de que los y44r's existen, los UHE ~yay sufren de las conversiones entre
ambos estados de masa. Estas conversiones se ven reflejadas en el espectro observado en
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El efecto en la propagacion de los fotones debido a la posible transicion con ~4,.'S No se
restringe a un tipo particular de fuente u objeto de interés. En principio el efecto podria
observarse tanto en el espectro de fuentes galacticas como extragalacticas. Sin embargo,
considerar una poblacion u otra si impone restricciones a la region de parametros de ~ygari'S
que se esta explorando. Para el modelo descrito por la Ecuacion (1.6), las condiciones se ob-
tienen de la distancia luminica Dy y la energia del UHE ~ray. En particular, para objetos con
z > 0.1, candidatos con masas mayores a 10~!! eV tienen longitudes de oscilacion menores
a Diym(z > 0.1).

Tanto la descripcion sobre los sitios de interés para buscar efectos inducidos por WIMPs o
~dark Permite crear criterios de seleccion de poblaciones de objetos astrofisicos donde reali-
zar éstas blsquedas indirectas. Usando lo anterior, presento en las siguientes secciones los
criterios para seleccionar las fuentes que usé en las investigaciones que presento en este
trabajo. Del mismo modo, presento el modelado de los objetos seleccionados.

Para terminar, usando las descripciones presentadas en esta seccion, y para el caso particular
de candidatos que estudio en este trabajo, cimulos de galaxias y galaxias enanas son obje-
tos ideales para buscar senales de rayos gamma inducidas por aniquilacion o decaimiento
de materia oscura; mientras que fuentes con emision a energias mayores a decenas de TeV
son ideales para estudiar los efectos en la propagacion de fotones debido a transiciones o
conversiones con yqark-

2.2. Elcamulo de Perseo y CTAO

Resultados sobre los modelos de la emision en UHE vy inducida por CRs y DM fueron rea-
lizados por Rémi Adam’ y Judit Pérez Romero 2, respectivamente. Este trabajo también se
encuentra en revision interna por CTAO, por lo que solo los detalles mas necesarios sobre
CRs y DM seran presentados.

Los cimulos de galaxias representan los objetos ligados gravitacionalmente mas grandes
del Universo. Estan dominados por DM, la cual representa cerca del ~ 85 % del contenido de
materia en estos objetos. Ademas de DM y galaxias, los cimulos también estan compuestos
de gas con temperaturas de keV que llena todo el Medio intracimulo (Intra Cluster Medium)
(ICM) y que es observado en rayos X. Observaciones también en radio, nos hablan de que
los cimulos de galaxias son objetos con dinamica compleja. Los cimulos brindan lugares de
blsqueda y laboratorios para aprender y poner a prueba modelos de dinamica de galaxias,
formacion de estructura, cosmologia y también fisica exotica.

Se estima que los cimulos de galaxias sean contenedores de una poblacion importante de

"remi.adam@llr.in2p3.fr
judit.perez@uam.es
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protones que han sido confinados a lo largo de toda la historia de formacion del cimulo.
Estos protones podrian interactuar con protones de mas baja energia en el ICM, produciendo
una emision difusa de rayos gamma que deberia extenderse hasta la periferia del cimulo.

Debido al porcentaje que representa la DM en el contenido de materia de los cimulos, con-
vierte a los cimulos en objetos de interés para poder observar una posible sefial de UHE ~rays
inducida por materia oscura, ya sea por aniquilacion o decaimiento de particulas de DM. En
aniquilacion, la presencia de halos embebidos en el halo del ciimulo se traduce en un incre-
mento en la senal de UHE ~ry's inducida por DM. Para decaimiento, la sefial de interés solo
depende de la cantidad total de materia, permitiendo que ciimulos puedan obtener cotas
muy restrictivas al tiempo de vida de candidatos a CDM.

Ademas de la emision esperada inducida por CRs y DM, la emision de niicleos activos en las
galaxias centrales de cimulos representa una contribucion que se debe tomar en cuenta, co-
mo se demuestra de las observaciones de la galaxia M87 en el ciimulo de Virgo; y las galaxias
IC 310 y NGC 1275 en el cimulo de Perseo.

Para observatorios con arreglos de IACTs, debido a la limitacion de campo de vision y apun-
tar directamente a la Region de interés, [Region of interest] (ROI); es necesario evaluar a qué
objetos se les dedicara tiempo de observacion. Para cimulos de galaxias, esta evaluacion
se basa en la distancia luminica, la luminosidad o flujo de la senal de interés y la estrategia
de observacion propuesta. Un estudio de este tipo, para el caso de senales de UHE ~ray's in-
ducidas por CDM puede ser encontrado en (179), donde los autores encuentran que los tres
mejores cimulos para realizar basquedas indirectas de DM serian los cimulos de Virgo, For-
nax y Perseo. Sin embargo, los cimulos de Virgo y Fornax con tamanos angulares de 6 y 3
grados respectivamente, representan un reto observacional para observatorios IACTs ya que
la campana de observacion debe contemplar realizar maltiples observaciones para cubrir to-
da la region que abarcan estos cimulos. Ademas de la ventaja del tamano angular de Perseo
(~ 1.0 grados), debido a su masa total, el cimulo de Perseo representaria uno de los ciimu-
los mas brillantes en rayos gamma inducidos por procesos que involucren CDM y CRs. A lo
anterior, también se debe contemplar la presencia de las galaxias IC 310 y NGC 1275.

Como describi en la Seccion 1.4.1, observaciones del CTAO contribuiran a entender fenomenos
que ocurren en AGNs y cimulos de galaxias. En particular, para los AGNs IC 310 y NGC 1275
en el centro del cimulo de Perseo, campanas de observacion con duracion mayor a cientos
de horas permitirian obtener una mejor estimacion de valores y cotas a parametros de los
modelos de emision de los AGNs, asi como de la emision inducida por CRs y DM. Debido a
que el CTAO esta en fase de construccion, el estudio que presento sobre bisquedas indirectas
de DM en el cimulo de Perseo se realizo con el objetivo de estimar la sensibilidad de CTAO
a senales inducidas por decaimiento y aniquilacion de DM y el impacto que contribuciones
adicionales de emision, como AGNs y CRs, tienen sobre la estimacion de cotas a (owmpv)
y tiempo de vida media de decaimiento para WIMPs (mymp). Estas estimaciones se realizan
usando observaciones simuladas del cimulo de Perseo.
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Observaciones a energias por arriba de 100 GeV de los AGNs IC 310 y NGC 1275 han sido rea-
lizadas por diversos observatorios. Ambos objetos presentan estados de alta actividad y va-
riabilidad (flare o llamarada), y estados de baja actividad con flujos de emision constante
en el tiempo (Quiescent). En particular, observaciones de Magic (16) con tiempo efectivo de
~ 200 h, el flujo diferencial de NGC 1275 es bien descrito por:

d(I)'Y —11
4y 91 %10
dE X

E
0.2 TeV

3.6
) TeV ™! cm™2 sfl, (22)

mientras que las observaciones de IC 310 por Magic con un tiempo efectivo de ~ 43 h (21),
muestran que el flujo diferencial intrinseco es modelado por:

d(I)’Y _ —13

—1.81
-1 -2 —1
10 TeV) TeV  ecm™ “s . (2.2)

La morfologia espacial de ambos AGNs corresponde a una fuente puntal.

La emision en UHE ~vry's inducida por CRs es modelada por una componente espectral y
una componente espacial. Ambas contribuciones son obtenidas usando el software Minot
(14), que permite calcular espectros, perfiles espaciales y flujos de emision derivados de los
procesos fisicos relevantes al ICM. Todas las cantidades termodinamicas para describir el
ICM son calculadas por Minot. Otras cantidades relevantes, como la razon de la densidad
de energia de CRs a la densidad de energia térmica en el cimulo a un determinado radio
Xs00, la eficiencia de aceleracion de CRs i y el indice espectral de CRs estan directamente
relacionadas con las componentes espectrales y espaciales de emision de fotones y pueden
obtenerse cotas a partir de observaciones en rayos gamma.

Para la emision inducida por DM, la componente espectral es modelada usando el proyec-
to PPPC4 DMID para estimar el nimero de fotones por unidad de energia para un canal de
aniquilacion en especifico, dNEM'Ch/dE. Realizamos la interpolacion para el valor de masa
del candidato a DM y la energia requerida mediante el paquete ctadmtool. El espectro para
decaimiento se obtiene de asumir que la energia maxima disponible para los productos tras
el decaimiento de DM es la mitad de la masa en reposo del candidato. Para el caso de DM,
consideramos el caso de aniquilacion y decaimiento de candidatos con masas en el rango
de 30 GeV hasta 100 TeV, y canales de aniquilacion/decaimiento a quarks bby leptones 7+7—.
Solo consideramos estos dos canales, ya que los resultados para los canales a quarks ¢ty bo-
sones W~ no difieren de los resultados obtenidos para quarks bb, y los resultados para
leptones ™~ no difieren respecto a leptones 77,

La componente espacial de la emision inducida por DM es calculada usando el software
Clumpy (101), que permite estimar el valor total de los factores astrofisicos, asi como los per-
files espaciales de los factores astrofisicos. Asumimos que el halo principal de DM, asociado
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al cimulo de Perseo, es descrito mediante el perfil Navarro-Frenk-White, NFW (132); mientras
que para describir la distribucion de DM en subhalos y la distribucion espacial de éstos, se
eligieron tres modelos con fraccion de masa del halo principal en forma de subhalos f;,, del
(0, 18.2, 32) %, e indice de la funcion de masa de subhalos ag, de (0, 1.9, 2.0), respectiva-
mente. Lo anterior se traduce en un modelo espacial para decaimiento (DEC), y tres modelos
espaciales para describir la morfologia espacial de la emision inducida por aniquilacion de
DM: MIN, MED y MAX que corresponden a los pares (fsup, asup) de (0,0), (18.2%,1.9) y (32,2.0);
respectivamente.

2.3. Galaxias enanas irregulares

Debido a sus caracteristicas, el observatorio HAWC puede complementar las busquedas indi-
rectas de DM por realizar analisis combinados de poblaciones de objetos en los que se espera
poder detectar una sefnal de UHE ~yy inducida por aniquilacion o decaimiento de DM. Ejem-
plos de estos analisis combinados se pueden encontrar en (10; 19; 36; 57) para galaxias dSphy
cimulos de galaxias. La poblacion de galaxias de bajo brillo superficial (LSB), y en particular
galaxias dlrr, a partir de los datos de curvas de rotacion se muestra que son objetos domi-
nados por materia oscura. En (103), los autores muestran que los parametros asociados a la
distribucion de DM, masa estelar y de gas pueden ser estimados de la Curva de rotacion uni-
versal, [Universal Rotatin Curve] (URC) para estos objetos. Yo considero la misma muestra de
galaxias que en (103), y selecciono las galaxias que se encuentran en el campo de vision del
observatorio HAWC. Valores asociados a la distribucion de DM son tomados de los resultados
presentados en (103), para el perfil de distribucion de Burkert ya que es el perfil que permite
reproducir los valores de masa estelar y gas reportados para las galaxias de la muestra.

La emision de UHE ~ry's inducida por DM en dlrrs también se separa en dos componentes:
espectral y espacial. La componente espectral de cada galaxia inducida por aniquilacion o
decaimiento de DM se calcula para cinco canales diferentes y candidatos con masas en el
rango de 1 TeV hasta 100 TeV. El valor de dNBMvCh/dE se obtiene de simulaciones con Pythia
8 (177). La componente espacial de la emision inducida por DM se asume que es puntualy el
valor total de los factores astrofisicos J y D los obtengo mediante Clumpy.

Las galaxias irregulares también presentan regiones de formacion estelar. Observaciones por
H.E.S.S. muestran que las regiones de formacion estelar también pueden presentar emision
en UHE ~ay's, y para este trabajo también estimo cual es el valor de esta contribucion. Para
ello, dada la masa estelar de las galaxias dlrr reportada en (103), estimo la SFR usando la
siguiente expresion (121):

log SFR = —10.75 & 0.53 + (1.04 + 0.06) log M, (2.3)

donde SFR es el valor de la tasa de formacion estelar, SFRy M, es la masa estelar de la galaxia.
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Usando esta expresion, encontré que todas las galaxias en mi muestra tienen valores de SFR
menores a 1072 M, yr—!. Estimar la contribucion de regiones de formacion estelar al flujo de
UHE ~ray's debe considerar la inyeccion y propagacion de CRs en el medio interestelar de la
galaxia en cuestion. Yo he usado los resultados del trabajo reportado en (120) donde realiza
este tipo de simulaciones para estimar la luminosidad en UHE ~r4,'s con energias arriba de
100 GeV para galaxias de disco con diferentes tamanos y valores de SFR. Yo he usado los
valores para las galaxias de disco mas pequefias con valores de SFR menoresa 10~! M yr—1,
En este caso, los valores los estimo usando la siguiente relacion de escala:

log L, = alog SFR + 3, (2.4)

donde L, es la luminosidad en UHE ~ray's, y SFR es la tasa de formacion estelar. Los valores
de ay 3 se obtienen del ajuste a los datos reportados en (120). En particular para la relacion
que uso aqui, los valores de a y 3 los obtuve de los datos presentados en la figura 5 de (120).
Los resultados de este calculo los muestro en la Figura 4.3. Se observa que el flujo inducido
por SFR integrado en las energias de operacion de HAWC resulta en un valor siete 6rdenes
de magnitud menor al flujo integrado de la nebulosa del Cangrejo, y fuera del alcance de la
sensibilidad de HAWC, que puede detectar fuentes con flujos de hasta unas centésimas del
flujo de la nebulosa del Cangrejo. De este calculo, la contribucion debido a las regiones de
formacion estelar, puede ser descartada. Esto permite, al menos en el rango de energias en
que opera el observatorio HAWC, que el analisis para busquedas indirectas de CDM sea el
mismo que para galaxias dSph.

Comentarios finales

La basqueda de DM por métodos indirectos involucra la seleccion de criterios de objetos as-
trofisicos que nos permitan maximizar la probabilidad de deteccion de senales inducidas por
procesos que involucren DM. Estos criterios no solo dependen de la naturaleza de los objetos
de interés, sino también de las limitaciones y/o ventajas del observatorio de donde se tomen
los datos colectados. Adicionalmente, es necesario conocer todos los procesos fisicos rele-
vantes que intervienen en nuestro objeto astrofisico y cual es su contribucion a la senal que
se esta buscando. Los resultados de diferentes observatorios son complementarios entre siy
contribuyen a comprender el paradigma que representa la DM en nuestra vision cosmologica
del universo que habitamos.

Siguiendo la Gltima frase del parrafo anterior, en los siguientes capitulos presento los resul-
tados de las investigaciones y calculos que he realizado en mi doctorado para acotar la region
permitida del espacio de parametros para candidatos a CDM.
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3 Limites de exclusion a TeV DM en Perseo
usando observaciones simuladas de CTAO

RESUMEN

Se espera que los ciimulos de galaxias sean reservorios de Materia oscura, [Dark matter]
(DM) y almacenen Rayos cosmicos [Cosmic rays] (CR) de origen hadronico, estos Gltimos
acumulandose a lo largo de la historia de formacion del cimulo. Asi, los cimulos de gala-
xias son excelentes objetos de estudio para buscar emision de rayos gamma con energias
a escalas de TeV debido a aniquilacion y decaimiento de DM; y se ha predicho que sean
fuentes de emision de rayos gamma espacialmente extendida debido a las interacciones
hadrénicas en el Medio intracimulo (Intra Cluster Medium) (ICM). En este articulo, esti-
mamos la sensibilidad del Observatorio de Arreglo de Telescopios Cherenkov, [Cherenkov
Telescope Array Observatory] (CTAO) para detectar emision en rayos gamma difusa del ci-
mulo de galaxias Perseo. Primero realizamos un modelado espacial y espectral detallado
de la senal esperada al considerar las componentes de DM y CR. Para ada caso, calcu-
lamos la sensibilidad esperada tomando en cuenta las funciones de respuesta de CTAO.
Incluimos incertidumbres de los modelos a través de parametros de ruido (nuisance pa-
rameters) y la contribucion del fondo debido al instrumento y la presencia de otras com-
ponentes de emision astrofisica. También discutimos sobre la estrategia de observacion
para el cimulo de Perseo. En la ausencia (no deteccion) de una sefal difusa, CTAO puede
restringir la razon de la energia debida a CR a la energia térmica X5q9 dentro del radio
Rs00 hasta valores X500 < 3 x 1073, para una distribucién espacial de CR descrita por el
gas dentro del ciimulo, y un indice espectral de acr = 2.3. Bajo la hipotesis optimista de
un origen puramente hadronico del mini halo en radio de Perseo y dependiendo del valor
del perfil de campo magnético en el cimulo, CTAO mediria acg, Yy el perfil espacial de CR
con precision de 5%y 10 % respectivamente. Respecto a DM, CTAO mejoraria los limites en
seccion eficaz de aniquilacion (hasta un factor de ~ 5) obtenidos de las observaciones de
cimulos por observatorios de rayos gamma en operacion actualmente. Esta mejora de-
pende en el modelado de la subestrctura en el cimulo. En el caso de decaimiento, CTAO
explorara una nueva region del espacio de parametros, alcanzando valores para 7, ma-
yores a 1027 s para masas de DM mayores a 1 TeV. Estas cotas proveeran de sensibilidad
sin precedentes a la fisica de transporte y aceleracion de CR a escalas de ~ Mpcy a mo-
delos de candidatos de DM con masas a escalas de TeV, en particular para el escenario de
decaimiento.

Prefacio

Debido a la extension del articulo, solo presentaré la parte correspondiente al analisis que yo
realicé extendiendo la discusion sobre algunos puntos relacionados a la emision inducida por
CRs, el impacto de la emision de los AGNs en Perseo; y el disefio de estrategia para disminuir



34 3| Limites de exclusion a TeV DM en Perseo usando observaciones simuladas de CTAO

la contaminacion por la emision de NGC 1275 en el centro del cimulo. Por la misma razon,
todo este capitulo también solo sera escrito en espnol.

Este trabajo se encuentra en revision interna por el comité editorial del observatorio CTA, y
se planea enviar a Journal of Cosmology and Astroparticle Physics.
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341. Sensibilidad de CTA a aniquilaciony decaimiento de DM en Perseo
usando ctools

En este capitulo, describimos el analisis realizado con el software ctools para buscar UHE
Yray inducidos por CDM en observaciones simuladas del cumulo de galaxias Perseo usando
una configuracion del CTAO. Los objetivos principales son, por un lado, disefiar una estrategia
de analisis aplicable a datos de observaciones de un sistema complejo como el cimulo de
Perseo; y la comparacion con los resultados obtenidos con el software gammapy y cuantificar
la compatibilidad entre ambos resultados.

3.2. Configuracion y preparacion de las observaciones

Simulamos tres conjuntos diferentes de observaciones del cimulo de Perseo usando el soft-
ware pulblico ctools (104). ctools es un software para simular y analizar datos de Observa-
torios de rayos ~. Esta basado en la libreria en C gammalib. Para generar las observaciones,
usamos la herramienta ctobssim para simular eventos de rayos ~ en 10 bins (intervalos) de
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energia en el rango desde 30 GeV hasta 100 TeV'. La duracion total de las observaciones es de
300 h, que son obtenidas del apilamiento (stacking) de 300 observaciones individuales con
duracion de 1 h cada una.

Los dos primeros conjuntos de observaciones corresponden al analisis clasico ON-OFF, usado
por IACTs en operacion. En el primer conjunto, asumimos que la d@EM/dE esta descrita por
un modelo espacial en el que toda la emision proviene de un punto, Fuente puntual [Point
source] (PS). También despreciamos las contribuciones de otras fuentes, presentes en el cl-
mulo de Perseo, que presentan emision de rayos v; y solo consideramos la contribucion de
Ruido instrumental [Instrumental background] (BKGst) que es descrita por Funciones de res-
puesta del instrumento [Intrument Response Function ] (IRF). Este conjunto de observaciones
lo identificaremos como ON-OFF+PS de aqui en adelante.

El segundo conjunto de observaciones ON-OFF usa una desccripcion mas realista de la emi-
son en rayos gamma del cimulo de Perseo, al incluir la emision del AGN NGC1275. Para des-
cribir la morfologia de la componente espacial de la d<I>3M/dE, usamos las plantillas obte-
nidas con CLUMPY (101). También colocamos una mascara circular, con un tamafo angular de
0.1 grados, en la parte central del cimulo de Perseo para tapar la emision proveniente del
AGN NGC 1275, siguiendo el mismo analisis mostrado en (12). El BKGs; €s descrito por las IRFs.
Al igual que para el primer conjunto de observaciones ON-OFF, este conjunto le pondremos
la etiqueta ON-OFF+ES+MASK.

En total, para ambos conjuntos de observaciones ON-OFF, simulamos cuatro diferentes hi-
potesis de d®P™ /dE, al incluir aniquilacion de CDM (Modelo MED), y decaimiento de CDM.

EL Gltimo conjunto de simulaciones, que etiquetaremos con Template+ES, usa solo una region
circular ON con un radio angular de 3 grados. En este conjunto de observaciones considera-
mos todas las contribuciones al flujo de rayos gamma en el cimulo: NGC 1275. IC 310, Emi-
sion en rayos gamma inducida por CRs (d®SR /dE), y d®2M/dE. d®SR /dE es descrita por el
modelo ‘Baseline’. En general, para los tres conjuntos de observaciones, durante el analisis,
consideramos un total de cuatro escenarios d(I)FY’M/dE: Modelos (MIN, MED, MAX) para aniqui-
lacion de CDM y Modelo (DEC) para decaimiento de CDM, y para cada modelo, consideramos
dos canales representativos, 77~y bb.

Finalmente, para cada conjunto de observaciones simulamos un total de 100 realizaciones
diferentes. Esto no permite considerar fluctuaciones estadisticas del BKG,st y calcular los
valores promedios de los parametros, asi como las bandas de dispersion de 1oy 20 alrededor
de los valores promedio.

"Este rango de energia es también usado en el analisis con gammapy
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3.3. Analisis con ctadmtool

Para el analisis, seguimos la misma estrategia de analisis usada para el software gammapy?,
para poder realizar una comparacion entre ambos softwares. En el caso de ctools, el softwa-
re de analisis para DM esta disponible en la herramienta piblica ctadmtool3. ctadmtool es la
integracion de tres pasos diferentes en el calculo de limites de exclusion a los parametros de
candidatos a CDM, en especifico WIMPs. El primer paso corresponde a estimar dN,?M'Ch/dE.
Usamos el proyecto PPPC4 DMID, (55) para inerpolar al valor de energia y la masa del can-
didato que el usuario indica al empezar el analisis. ctadmtool calcula dNBM'Ch/dE para el
nimero de valores (puntos) en masa del WIMP que el usuario quiere explorar. De aqui, se
calcula d@EM/dE, por multiplicar por el valor total del factor astrofisico, J o D, y se crea el
modelo de emision completo por indicar el modelo espacial para describir la morfologia de
d@BM/dE. El segundo paso consiste en usar la herramienta ctlike para estimar los valores
de los parametros que mejor describen las observaciones, calcular la Matriz de correlacion
para un conjunto de parametros {#;} libres en el modelo M (o({6;})), y el valor de TS para ca-
da componente de emision en el modelo para describir la fuente observada. Adicionalmente,
calcula el perfil TS como una funcion de la normalizacion de d(I)BM/dE, el cual esta en fun-
cion de (owimpv) (Twimp) para el caso de aniquilacion (decaimiento) de un WIMP. En especifico,
el perfil TS es calculado dejando libres todos los parametros de todas las contribuciones al
flujo de emision en ROI. En la ausencia de una senal inducida por CDM, el paso final es es-
timar los valores de UL (95 % C.L.) al calcular el valor de la normalizacion de d(I)EM/dE que
corresponde a un incremento de ATS igual a 2.71, y de ahi convertir a limites de exclusion
de los parametros de WIMP ({owimpv) Y Twimp). ctadmtool realiza todos estos calculos para el
nlimero total de puntos de masa indicado por el usuario.

3.4. Sensibilidad de CTA a DM usando la configuracion observacional
ON-OFF con ctools

No encontramos una senal inducida por DM, ni en el caso de aniquilacion ni en decaimien-
to para los conjuntos de observaciones ON-OFF+PS y ON-OFF+ES+MASK. Asi, procedemos a
calcular los ULs (95 % C.L.) a la normalizacion de d(I)BM/dE, y de ahi calcular los limites de
exclusion para (owmpv) ¥ Twimp €n funcion de la masa de WIMP. En la Figura 3.1 mostramos
los limites de exclusion (95 % C.L.) para los conjuntos de observaciones ON-OFF+PS y ON-
OFF+ES+MASK y para los cuatro conjuntos de observacion (Seccion 3.2). Observamos que los
mejores limites son obtenidos para el caso (poco realista) de ON-OFF+PS, lo cual esta en
acuerdo con los resultados obtenidos para gammapy. Ademas, colocando una mascara (con-

*La cadena de analisis usada con gammapy es desarrollada por Judit Pérez Romero, y se encuentra disponible
en Github bajo el proyecto dmtools_gammapy: https://github.com/peroju/dmtools_gammapy

3ctadmtool esta parcialmente basado en ctools y cscripts, y permite al usuario usar diferentes configura-
ciones de observacion y estrategias de analisis para buscar posibles sefnales de materia oscura. La herramienta
puede ser encontrada en ctadmtool@github.
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figuracion ON-OFF+ES+MASK) debilita el limite hasta O(1) para masas de WIMPs por debajo
de 1 TeV (10 TeV) para aniquilacion/decaimiento a canales 7+7—(bb).
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Figura 3.1: Paneles izquierdos (derechos): Valor promedio de limites inferiores (superiores) a 95 % C.L.
para el escenario MED de aniquilacion (escensario DEC de decaimiento) a canales 77~ (paneles supe-
riores) y bb (paneles inferiores), para las observaciones simuladas usando las configuraciones ON-OFF.
La linea negra so6lida muestra los resultados considerando la extension espacial de la emision induci-
da por DM mas una mascara de 0.1 grados en el centro del cimulo (ON-OFF+ES+MASK), mientras que
la linea negra de guiones y puntos corresponde a los resultados de la hipotesis de fuente puntual
(ON-OFF+PS). La banda verde (amarilla) representa la dispersion de 1o (20) de los limites proyecta-
dos. También mostramos, por comparacion, los resultados de las obervaciones del cimulo de Perseo
realizadas por MAGIC (linea morada discontinua; (12)) y de las observaciones del cimulo de Fornax por
H.E.S.S. (lineas moradas discontinuas para aniquilacion (9); lineas olivo discontinuas para decaimiento

(56)).

3.5. Sensibilidad de CTA a DM usando la técnica de Template fitting
con ctools

En este caso, primero revisamos con ctadmtool si NGC 1275 puede potencialmente contribuir a
las componentes d®° /dE y d®SR /dE en el cimulo de Perseo. Esto, también es con la inten-



3| Limites de exclusion a TeV DM en Perseo usando observaciones simuladas de CTAO 39

cion de revisar que la técnica de template fitting” sea la adecuada. Para estimar el impacto de
esta “contaminacion”, extraemos el TS de cada componente en funcion de la masa del WIMP.
Esto lo hacemos para 100 realizaciones de las observaciones en la configuracion Template+ES,
y calculamos el valor promedio de TS para los escenarios de aniquilacion (MIN, MED, MAX) y
el escenario de decaimiento (DEC).

La Figura 3.2 muestra el valor medio de TS para el escenario MED de d<I>3M/dE, NGC 1275
y d<IJ,CyR/dE como una funcion de la masa del WIMP usada durante el calculo del mejor TS.
Por claridad, solo mostramos los resultados para el escenario (MED) de aniquilacion, pero
los mismos resultados son obtenidos para el resto de escenarios que consideramos en es-
te trabajo. Observamos que para masas de WIMPs por debajo de 1 TeV el valor de TS de
NGC 1275 tiene una disminucion de un factor 2 con respecto al valor obtenido para masas
arriba de 10 TeV. Esta disminucion en el TS de NGC 1275 es asociado posiblemente con la
aparente deteccion positiva de una senal inducida por DM, senal que no es observada en los
casos de estudio previos (configuraciones ON-OFF+PS y ON-OFF+ES+MASK) analizados con
ctadmtool. Esto tampoco es observado en el analisis llevado a cabo con gammapy. Ademas,
también notammos que la componente de CRs tiene variaciones significativas en su curva
de TS que estan posiblemente correlacionadas con la diminucion de TS de NGC 1275, efecto
que comienza para masas de WIMP de 10 TeV. Estas variaciones no cambian el hecho de que
siempre hay deteccion positiva (TS > 25) de d®$®/dE (modelo Baseline). En la Figura 3.2
no mostramos la curva de TS para el AGN IC 310, ya que la curva es constante para todas las
masas de WIMP consideradas en el analisis, e independiente del resto de componentes de
emision en el cimulo de Perseo.

El comportamiento y nuestra interpretacion de las curvas de TS en funcion de la masa de
WIMP es apoyado por o({6;}). La Figura 3.3 muestra la correlacion promedio obtenida para
100 realizaciones de observaciones con duracion total de 100 h cada una, y considerando to-
das las contribuciones a la emision en rayos gamma en el cimulo. Seleccionamos 4 valores
diferentes en masa de WIMP para mostrar los diferentes comportamientos que se observan
en la curva de TS en Figura 3.2. Para masas por debajo de 1 TeV, vemos que la normalizacion de
d@BM/dE esta anticorrelacionado a los parametros libres de CRs y NGC 1275. También pode-
mos observar una anticorrelacion leve con los parametros del modelo espectral de BKGjnst. ES
interesante que la anticorrelacion entre DM y BKG,,st desaparece conforme la masa de WIMP
incrementa su valor. Ademas observamos que el signo de anticorrelacion entre los parame-
tros de los modelos espectrales de DM y NGC 1275 cambia para masas de WIMP alrededor de
~ TeV, y para valores de masa mas grandes, la magnitud de la correlacion disminuye confor-
me la masa de WIMP aumenta. Esto es diferente a o({6;}) obtenida para el software gammapy,
donde no hay una correlacion obvia entre los parametros espectrales de NGC 1275 y la nor-
malizacion de d®°™ /dE. De la Figura 3.3 también se observa que los parametros del modelo

“La técnica de template fitting se refiere al hecho de modelar todas las contribuciones al flujo de rayos gamma
en una region de interés, incluso las contribuciones espaciales, y ajustar simultaneamente todos los parametros
libres en el modelo compuesto.
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Figura 3.2: Valores promedio de TS para tres diferentes componentes de emision en el cimulo de
Perseo. Las lineas morada, roja y olivo corresponden al escenario de emisiéon MED para el canal de
aniquilacion 7+7—, el modelo Baseline para la emision inducida por CRs, y NGC 1275; respectivamente.
La linea negra discontinua representa el umbral de deteccion, TS > 25. Observamos que para masas
de WIMP por debajo de 1 TeV, el valor de TS para NGC 1275 disminuye a la mitad de su valor para
masas de WIMP arriba de ~ 10 TeV. Este cambio parece estar relacionado con una deteccion positiva
de d@?YM/dE que no es observada para las configuraciones ON-OFF+PS, ON-OFF+ES+MASK ni en los
analisis utilizando gammapy. Ver el texto para mas detalles.

espectral de IC 310 no muestran ninguna correlacion con el resto de los parametros de las
otras componentes, lo cualapoya el hecho de que su valor de TS es constante en todo el rango
de masas de WIMP consideradas para el analisis, como lo mencionamos anteriormente.

De estos resultados, concluimos que la técnica de template fitting para el analisis de la con-
figuracion Template+ES no es suficiente, al usar ctadmtool, para obtener valores de los pa-
rametros de DM confiables, dado que la emison (siper) brillante de NGC 1275 hace el analisis
complicado, y deja a una deteccion positiva ficticia de d@BM/dE.

3.6. Sensibilidad de CTA a DM para morfologia extendida y enmasca-
ramiento de la emision proveniente de NGC 1275 con ctools

Alaluz de los resultados anteriores, a continuacion proponemosy describimos una estrategia
de analisis especifica para evitar el filtrado (leaking) de la emision de NGC 1275 a las otras
componentes de emision en el cimulo de Perseos. Esta estrategia es especifica a ctadmtool.
Esta estrategia alternativa nos permitira calcular apropiadamente los limites esperados a
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Figura 3.3: Matrices de correlacion de los parametros libres de los modelos de emision el cimulo
de Perseo, para cuatro valores diferentes de masa de WIMP. Mostramos los valores promedio de las
matrices de correlacion obtenidos para 100 repeticiones diferentes de las observaciones simuladas
del cimulo de Perseo. El modelo para describir d<I>2M/dE corresponde al escenario de emision MED
para aniquilacion.

(owimpv) Y Twimp de WIMPs. La estrategia esta basada en colocar una mascara en el centro del
cimulo de Perseo para tapar una fraccion significante de la emision proveniente de NGC 1275,
[lamamos a este analisis Template fitting + Mask. La principal contra a este método es que,
como las emisiones de d@,‘;R/dE y d@EM/dE tienen su maximo en la region central, el analisis

tendra menor sensibilidad a la emision supuesta de ambas contribuciones.

Seleccionamos cinco valores diferentes de la mascara, cada una de las cuales es aplicada a
un rango de energias en particular entre 30 GeV y 100 GeV. De forma mas precisa, el tamano
angular de la mascara es fijado a dos veces el valor de la resolucion angular de CTA para
el valor inferior de cada interavlo de energia. Tabla 3.1 muestra los tamanos e intervalos de
energia que corresponde a cada mascara. Con esta definicion de la mascara garantizamos
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Energy Range | Onask
(TeV) (deg)

0.03 - 0.06 0.50
0.06 - 0.15 0.30
0.5 - 1.00 0.20
1.00 - 10.0 0.2
10.0 - 100.0 0.08

Tabla 3.: Radio Angular en funcion de la energia de la mascara aplicada a la simulacion Template
fitting + Mask, en el centro del cimulo. El tamano es seleccionado a dos veces el valor de la resolucion
angular del arreglo CTA Norte del valor inferior de energia de cada intervalo mostrado, (52).

que removemos el ~ 95% de los fotones que provienen de NGC 1275. Lo mas importante,
es que con esta configuracion para el analisis no detectamos una senal inducida por DM
y confirmamos que los valores de TS son muy pequenos en todo el rango de energia que
consideramos. De la misma forma, tampoco detectamos una senal asociada con d‘I’SR/dE.

En la ausencia de una senal de DM con deteccion positiva (TS>25), calculamos los limites de
exclusion (95 % C.L.) para {owimpv) (twimp) €n funcion de la masa. Figura 3.4 muestra los limites
de exclusion para el escenario de aniquilacion MED para los canales 7+ 7~y bb, mientras que la
Figura 3.5 muestra los resultados obtenidos para el escenario de decaimiento DEC. En ambas
figuras, también mostramos la comparacion con resultados previos obtenidos de busquedas
indirectas realizados por otros experimentos. Notamos que los resultados de Template fitting
+ Mask y ON-OFF+ES+MASK, tanto para aniquilacion como para decaimiento, son consistentes
entre si para masas de WIMP arriba de ~ 1 TeV. Este resultado es esperado debido a que
ambos analisis usan un tamano de mascara que es comparable.

3.7 Comparacion con gammapy

Finalmente, en esta seccion mostramos la comparacion entre los resultados obtenidos usan-
do las dos cadenas de analisis usados en este trabajo para buscar una senal de rayos gamma
inducida por DM en el cimulo de Perseo. Los resultados obtenidos con ctadmtool son mos-
trados en Secciones 3.4y 3.6. Figuras 3.6 y 3.7 muestran la comparacion para aniquilacion y
decaimiento de DM para las diferentes configuraciones observacionales y de analisis consi-
deradas en este trabajo: Template fitting + Mask, ON-OFF+PS, y ON-OFF+ES+MASK. En el resto
del texto, solo presentaremos los resultados y la discusion para la comparacion del escenario
de aniquilacion MED. Tanto para los escenarios de aniquilacion Max y MIN, como el escenario
de decaimiento DEC, la discusion y conclusiones son similares.

En el caso del analisis Template fitting + Mask, observamos que los resultados obtenidos con
ctadmtool SOn menos restrictivos en comparacion a los limites obtenidos con gammapy para
WIMPs con masas por debajo de ~ 1 TeV (~ 10 TeV) para el canal de aniquilacion 77— (bb). Esta
diferencia es una consecuencias de la mascara restrictiva que colocamos sobre NGC 1275 en
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Figura 3.4: Sensibilidad de CTA a aniquilacion de WIMPs en el cimulo de Perseo, obtenida para el ana-
lisis Template fitting + Mask usando ctadmtool, y mascara con los tamanos indicados en Tabla 3.. Ver
texto para mas detalles. Las curvas representatn los limites superiores (95% C.L.) a la seccion eficaz
promediada en velocidad, (owmpv), para el escenario de aniquilacon MED. La banda verde (amarilla)
muestra la dispersion de 1o (20) alrededor de los valores promedio de los limites proyectados. La linea
negra discontinua corresponde al valor térmico de la seccion eficaz (< ov >ihermar= 310726 cm? s71).
Panel superior izquierdo: Limites superiores para los dos canales de aniquilacion considerados, bb (li-
nea discontinua) y 77~ (linea sélida). Panel superior derecho: Limites para el canal 7+7~ para las
tres configuraciones y métodos de analisis considerados. La linea solida corresponde a Template fit-
ting + Mask, la linea discontinua y punteada es para la configuracion ON-OFF+PS, y la linea punteada
corresponde a la configuracion ON-OFF+ES+MASK (ver Seccion 3.2). Paneles inferiores: Limites infe-
riores a (owmpv) para los canales bb (panel izquierdo) y 77~ (panel derecho) en comparacion con
los resultados mas recientes en blsquedas de aniquilacion de WIMPs en ciimulos de galaxias usando
observaciones de Fermi-LAT ((182), lineas punteadas, y (99), linea morada discontinua) y H.E.S.S ((9);
linea azul discontinua).

el caso del analisis alternativo Template fitting + Mask usado para ctadmtool, que disminuye
significativamente la sensibilidad de CTA en la parte de bajas masas®. La diferencia tan grande
para el canal a bb se debe a que dNPM<" /dE tiene su maximo para una energia E = 55 de
la masa del candidato considerado para el analisis, por lo que candidatos con masas aln

5En realidad, se refiere a que la parte de bajas energias es la que domina mas para el caso de candidatos con
masas a escalas de ~ GeV
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Figura 3.5: Sensibilidad de CTA (95 % C.L.) a decaimiento de WIMPs en el cimulo de Perseo, en térmi-
nos de valores promedio de limites inferiores al tiempo de vida media de WIMPs, 7, en funcion de
su masa. La banda verde (amarilla) muestra la dispersion de 10 (20) alrededor de los valores prome-
dio de los limites proyectados. Panel superior izquierdo: Valores promedio de los limites inferiores
a 7, para los dos canales de decaimiento considerados, bb (linea discontinua) y 77~ (linea sélida).
Panel superior derecho: Valores promedio de los limites inferiores del canal 7+~ para los tres dife-
rentes configuraciones observacionales y de analisis usados: Template fitting + Mask (l'inea sélida),
ON-OFF+PS (linea punteada y discontinua), y ON-OFF+ES+MASK (linea punteada). Ver Seccion 3.2 para
mas detalles sobre cada configuracion. Paneles inferiores: Valores promedio de limites inferiores para
los canales bb (panel izquierdo) y 777~ (panel derecho) en comparacion con los resultados mas re-
cientes de estudios de decaimiento de WIMPs en cimulos de galaxias usando observaciones de MAGIC
(lineas olivo discontinuas; (12)), Fermi-LAT (lineas negras discontinuas; (99)) y H.E.S.S (lineas moradas

discontinuas; (56)).

alrededor de decenas de ~ TeV tienen la mayor contribucion a dNEM'Ch/dE de los fotones
de mas baja energia (~ GeV), donde la sensibilidad de CTA es menor. Arriba de estos valores
umbrales de masa, dependiendo del canal, los resultados entre ctadmtool y gammapy son
consistentes entre si, dentro de fluctuaciones estadisticas de 20.

Para la configuracion ON-OFF+ES+MASK, observamos que los limites obtenidos con ctadmtool
y gammapy SON consistentes entre si para masas de WIMP arriba de 1 TeV, siempre dentro de
las bandas de 1. Similarmente al caso anterior, también observamos una disminucion en la
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Figura 3.6: Sensibilidad de CTA (95 % C.L.) a aniquilacion de WIMPs en el cimulo de Perseo, en tér-
minos de limites superiores a la seccion eficaz de WIMPs promediada en velocidad en funcion de la
masa del candidato, obtenida con los dos softwares de analisis usados en este trabajo, ctools (linea
solida) y gammapy (linea punteada). La banda verde (amarilla) corresponde a la dispersion de 1o (20)
del valor promedio de los limites esperados obtenidos con ctools, y las bandas grises (cuando son vi-
sibles) representan las bandas de 10 y 20 para gammapy. La linea negra discontinua es la seccion eficaz
térmica (< ov >/hermar= 3 x 10726 cm? s—1). Panel superior izquierdo: Valores promedio de los limites
superiores para el canal de aniquilacion 777~ obtenidos con ctools (linea solida) y gammapy (linea
punteada), asumiendo en ambos casos el analisis Template fitting + Mask. Panel superior derecho:
Valores promedio de los limites superiores para el canal de aniquilacion bb obtenidos con ctools (li-
nea solida) y gammapy (linea punteada), asumiendo en ambos casos el analisis Template fitting + Mask.
Paneles inferiores: Valores promedio de los limites superiores para el escenario MED de aniquilacion
al canal 77—, y configuracion de la observacion ON-OFF+ES+MASK (panel izquierdo) y ON-OFF+PS
(panel derecho). Se muestra también la comparacion con los resultados obtenidos con gammapy.

sensibilidad obtenida con ctadmtool por debajo de 1 TeV, y cuya magnitud es comparable a
la disminucion en sensibilidad observada para el analis alternativo Template fitting + Mask.
Encontramos el mismo efecto para el canal bb en concordancia con los resultados obteni-
dos para Template fitting + Mask. Como discutimos en secciones anteriores, creemos que el
tamano de la mascara usada para este analisis, 0.1 grados en radio, no es suficiente para
cubrir por completo la emision proveniente de NGC 1275, lo cual complica los analisis, y lo
que es mas importante, impacta nuestra sensibilidad para la energias mas bajas, donde la
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Figura 3.7: Sensibilidad de CTA (95 % C.L.) a decaimiento de WIMPs en el cimulo de Perseo, en términos
de limites inferiores al tiempo de vida media de WIMPs en funcion de la masa del candidato, obte-
nida con los dos softwares de analisis usados en este trabajo, ctools (linea sélida) y gammapy (linea
punteada). La banda verde (amarilla) corresponde a la dispersion de 1o (20) del valor promedio de
los limites esperados obtenidos con ctools, y las bandas grises (cuando son visibles) representan las
bandas de 10 y 20 para gammapy. Panel superior izquierdo: Valores promedio de los limites inferiores
para el canal de decaimiento 7+7~ obtenidos con ctools (linea sélida) y gammapy (linea punteada),
asumiendo en ambos casos el analisis Template fitting + Mask. Panel superior derecho: Valores pro-
medio de los limites inferiores para el canal de decaimiento bb obtenidos con ctools (linea sdlida)
y gammapy (linea punteada), asumiendo en ambos casos el analisis Template fitting + Mask. Paneles
inferiores: Valores promedio de los limites inferiores para el escenario DEC de decaimiento al canal
7+7=,y configuracion de la observacion ON-OFF+ES+MASK (panel izquierdo) y ON-OFF+PS (panel de-
recho). Se muestra también la comparacion con los resultados obtenidos con gammapy.

resolucion angular no es buena en comparacion a anergias mas altas.

Finalmente, para el analisis del conjunto ON-OFF+PS, observamos que los resultados de am-
bas cadenas de analisis estan en excelente concordancia, dentro fluctuaciones estadisticas
de 10, e independiente del canal de aniquilacion asumido para el analisis.

Como una conclusion general de estos ejercicios de comparacion entre ambas herramientas
de analisis, ctadmtool y gammapy, encontramos un buen grado de concordancia entre ambas
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herramientas a valores muy altos, ~ TeV, ya sea un analisis con asunciones basicas (simples)
o modelos complejos para la emision en el cimulo de Perseo. Sin embargo, para masas de
WIMP, con valore tipicos por debajo de 1 TeV, ctadmtool es menos sensible a separar de
forma eficiente la emision que proviene de miultiples componentes. Para el caso de Perseo,
la principal razon de este comportamiento se debe a que la emison de NGC 1275 eclipsa la
contribucion de d®° /dE y d®SR /dE, induciendo una filtracion de la sefial de este AGN, lo
que causa resultados ficticios que pueden ser traducidos en una deteccion positiva de una
sefial de d®°™ /dE. De hecho, cuando la emision de NGC 1275 es reducida artificialmente® y
reducir el tamgfio de la mascara (al tamano de la resolucion angular de CTA), somos capaces
de recuperar la sensibilidad observada con gammapy.

SEs decir, el valor de la normalizacion de la componente espectral, del modelo de emision de NGC 1275, es
disminuido
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l|- Busquedas de TeV-Materia oscura en
galaxias irregulares con el Observatorio
HAWC

RESUMEN

Presentamos los resultados de blsquedas de materia oscura (DM) en una muestra de
galaxias Enanas Irregulares, [dwarf Irregular] (dirr) dentro del campo de vision del obser-
vatorio HAWC. Galaxias dlrr son objetos dominados por DM, cuya emision en rayos gamma
por procesos astrofisicos se estima sea despreciable respecto al flujo esperado de rayos
gamma secundarios debido a la aniquilacion o decaimiento de Particula Masiva de In-
teraccion Débil, [Weakly Interactive Massive Particle] (WIMP). A pesar de no observar una
senal de rayos gamma inducida por DM con significancia estadistica en galaxias dlrr, pre-
sentamos los limites de exclusion (95 % C.L.) para seccion eficaz de aniquilacion y tiempo
de vida media para decaimiento de candidatos WIMP con masas entre 1y 100 TeV. Limites
de exclusion obtenidos para galaxias dirr son relevantes y complementarios a los limi-
tes de galaxias de referencia como las galaxias Enanas esferoidales, [dwarf Spheroidal]
(dSph). En particular, galaxias dirr preservan huellas de diferentes historias de evolucion,
y son blancos cinematicamente diferentes de las galaxias dSph de referencia. Compara-
mos los limites obtenidos para galaxias dirr de los limites obtenidos para galaxias dSph,
clasicasy ultra-débiles, analizadas anteriormente con HAWC. Encontramos que los limites
de galaxias dirr son comparables a los limites de galaxias dSph clasicas y ~ 2 ordenes de
magnitud menos restrictivos que los limites obtenidos para galaxias dSph ultra-débiles.

Prefacio

En este trabajo presentamos los resultados de bisquedas indirectas de DM de una muestra
de galaxias dirr dentro del Grupo Local, y que se encuentran dentro del campo de vision
del observatorio HAWC. El objetivo es mostrar la capacidad de observatorios de UHE ~ray
para realizar analisis combinados de grandes poblaciones de objetos astrofisicos con emison
debida a un proceso en comiin en todos los objetos de la muestra. En este caso, el analisis
combinado se centra en obtener cotas a (owmpv) Y Twimp Para candidatos tipo WIMP con masas
en el rango de 1 TeV hasta 100 TeV.

A continuacion describo las contribuciones que realicé para esta publicacion. A partir de los
parametros para describir el halo de materia oscura en galaxias dlrr, calcular los factores
astrofisicos para aniquilacion y decaimiento de materia oscura. Hice la estimacion de la tasa
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de formacion estelar en galaxias dirr a partir de las masas estelares reportadas para las gala-
xias en la muestra, y la estimacion de la luminosidad en rayos gamma debido a interacciones
hadronicas en funcion de la tasa de formacion estelar; esto con el fin de tener un criterio
para saber si es necesario o no incluir esta emision en el modelo completo para galaxias dlrr.
Ademas, realicé el calculo de los limites de exclusion, tanto individuales como combinados y
la comparacion con los limites de galaxias dSph.

La muestra de galaxias dirr que seleccionamos se basa en los resultados de la estimacion
de las componentes que contribuyen a la curva de rotacion de estos objetos basada en el
concepto de URC (103). De la muestra que los autores analizan, seleccionamos las galaxias
que se encuentran dentro del campo de vision de HAWC, y terminamos con una muestra de
31 galaxias dlIrr de las cuales tenemos los datos de la masa total de DM, ppm(r) que mejor
describe la curva de rotacion observada y sus parametros como rs.

Para describir la emision en UHE ~ray en estas galaxias, tomamos en cuenta la emision indu-
cida por DM, d®®™ /dE, y la estimacion de la emision inducida por interacciones hadrénicas
debido a regiones de formacion estelar en galaxias de este tipo.

Para el caso de d@BM/dE, con los datos de los parametros de ppu(7), obtenemos el valor total
de Jy D para cada galaxia. Nos fijamos en el valor total, ya que asumimos que d<I>2M/dE tie-
ne una componente espacial descrita por una fuente puntual. La parte espectral de Espectro
diferencial de fotones para un canal especifico, nimero de fotones producido por intervalo
de energia para un canal en especifico (dNSM'Ch/dE) la calculamos de tablas obtenidas con
Pythia para diferentes masas de WIMPs, y para cinco canales representativos de aniquila-
cion/decaimiento de DM: 77—, bb, T pu—, tt, WHW .

Para el caso de la emision inducida por las regiones de formacion estelar, estimamos la tasa
de formacion estelar SFR a partir de la masa estelar de las galaxias dirr de nuestra muestra.
Esto lo hacemos usando la relacion de escala obtenida por (121). Dada SFR, podemos esti-
mar la emision gamma usando relaciones de escala dado el tamano de la galaxia y tasa de
formacion estelar. Esto lo hacemos siguiendo las relaciones de escala para calcular L, para
energias arriba de 100 GeV dadas por (120). En ese trabajo, el autor estima la relacion entre L.,
y SFR para galaxias de disco de diferentes tamanos. Tomamos el caso para las galaxias mas
pequenas y extrapolamos hasta SFRs de 10~3 M, yr—!, que es el mismo orden de magnitud
para galaxias dlrr. Tras obtener L. para cada galaxia, comparamos respecto al flujo de la ne-
bulosa del Cangrejo, observada también por HAWC, y estimamos que debido a que la emision
inducida por regiones de formacion estelar esta ~ 7 6rdenes de magnitud por debajo de la
emision de la nebulosa del Cangrejo, es posible remover esta contribucion a nuestro modelo
de emision de rayos gamma en galaxias dlrr.

A la luz del resultado anterior, el analisis para buscar por una posible senal de rayos gamma
inducida por DM, es el mismo que en el caso galaxias dSph, por lo que una comparacion entre
ambas poblaciones también es posible.
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El analisis combinado para estimar la significancia de una posible senal inducida por DM en
galaxias dlrr es realizado utilizando el método de joint-lieklihood. Esto es posible porque
dada la universalidad de d<I>3M/dE, el parametro comun en la emision UHE v,y de todas las
galaxias dlrr es la normalizacion, la cual se deriva de los valores de (owmpv) Y Twimp. Dado
que no observamos una deteccion positiva (TS > 25) ni en el analisis combinado, ni para
galaxias individuales, calculamos los limites de exclusion para (owimpv) Y Twime €n funcion de
la masa de WIMP.

De los resultados, obtuvimos que la galaxia que mas contribuye al limite combinado es la ga-
laxia DDO 154, la cual se encuentra en una mejor posicion (banda de declinacion donde HAWC
tiene mejor sensibilidad), y la mejora en el limite combinado solo se observa para WIMPs con
masas por arriba de 10 TeV. También notamos que cuando comparamos el limite observa-
do para DDO 154 respecto al limite esperado (obtenido de realizaciones sobre fluctuaciones
del fondo) para DDO 154, hay una discrepancia para valores de masa de WIMP por debajo de
10 TeV, lo cual esta asociado a que en los mapas observamos valores de TS cercanos a —2 en
la posicion de DDO 154. Esto posiblemenre relacionado con una subestimacion de las cuentas
de fondo en la region donde se encuentra DDO 154.

De la comparacion con los resultados del analisis combinado para galaxias dSph, realizado
previamente con HAWC (19), encontramos que el limite combinado obtenido para galaxias
dirr es comparable a la poblacion de galaxias dSph clasicas, tanto para aniquilacion como
decaimiento de DM; mientras que son ~ 2 (~ 1) 6rdenes (orden) respecto a los limites para
aniquilacion (decaimiento) en galaxias dSph ultra-débiles. Esto se debe a que los factores
astrofisicos entre galaxias dirry dSph clasicas toman valores similares (comparables), mien-
tras que los factores astrofisicos de galaxias dSph ultra-débiles son mas grandes respecto
a galaxias dlrr. Sin embargo, es necesario notar que en este estudio no hemos tomado las
incertidumbres en los factores J y D para ninguna de las tres muestras de galaxias con las
que realizamos esta comparacion. De hecho, para galaxias ultra-débiles, debido a la carencia
de datos estelares, el factor astrofisico podria tomar valores hasta tres 6rdenes de magnitud
menor, haciendo los limites obtenidos para galaxias dSph ultra-débiles comparables a los
limites de galaxias dlrr.

Conclusiones

Finalmente, concluimos que realizar analisis combinados de grandes poblaciones de obje-
tos astrofisicos para buscar senales de UHE ~ray inducidas por DM permitiria obtener cotas
mas restrictivas en los valores de (owmpv) Y Twimp de WIMPs con masas a escalas de ~ TeV.
En particular, los resultados obtenidos en este trabajo, muestran que podemos esperar una
mejora en el rango mas alto de masas consideradas en este estudio, aunque mas estudios
sobre criterios de selccion y métodos para combinar los datos son necesarios para optimizar
y mejorar los datos. Ademas, también podemos concluir que galaxias dirr y dSph clasicas
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pueden ser usadas para realizar busquedas indirectas bajo el esquema de analisis combina-
do, debido a que los valores de factores astrofisicos y la magnitud de la senal esperada de
rayos gamma debido a DM es comparable entre ambas poblaciones. Seria posible conside-
rar galaxias dSph ultra-débiles si consideramos las incertidumbres al factor astrofisico para
las tres posblaciones. Por altimo, este tipo de analisis donde usamos grandes poblaciones
de galaxias, a energias de ~ TeV, son posibles por las caracteristicas de HAWC y otros ex-
perimentos terrestres superficiales con gran campo de vision, lo que permite que operen de
forma continua (duty cycle > 95 %) y observen grandes porciones del cielo en cada transito.

Este trabajo esta publicado en Astrophysical Journal: https://iopscience.iop.org/artic
1e/10.3847/1538-4357/acb5f1.
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ABSTRACT

We present the results of dark matter (DM) searches in a sample of 31 dwarf irregular (dlirr)
galaxies within the field of view of the HAWC Observatory. dirr galaxies are DM dominated
objects, which astrophysical gamma-ray emission is estimated to be negligible with res-
pect to the secondary gamma-ray flux expected by annihilation or decay of Weakly Inter-
acting Massive Particles (WIMPs). While we do not see any statistically significant DM signal
in dirr galaxies, we present the exclusion limits (95 % C.L.) for annihilation cross-section
and decay lifetime for WIMP candidates with masses between 1 and 100 TeV. Exclusion
limits from dlrr galaxies are relevant and complementary to benchmark dwarf Spheroidal
(dSph) galaxies. In fact, dirr galaxies are targets kinematically different from benchmark
dSph, preserving the footprints of different evolution histories. We compare the limits
from dirr galaxies to those from ultrafaint and classical dSph galaxies previously obser-
ved with HAWC. We find that the contraints are comparable to the limits from classical
dSph galaxies and ~ 2 orders of magnitude weaker than the ultrafaint dSph limits.

Keywords — dark matter: Cold dark matter — galaxies: dwarf irregular galaxies— particle as-
trophysics: gamma rays

41. Introduction

While we have clear evidence of the existence of dark matter (DM) in the Universe, we do not
know the nature of DM, and various candidates have been proposed. One of the most com-
mon DM candidates are the Weakly Interacting Massive Particles (WIMPs), a family of particles
with interaction at the weak scale that can be thermally produced in the early universe. Mo-
re details can be found in (28; 41; 42). We assume that the generic WIMP (as the neutralino
predicted by SUSY) is the only component of DM. From the direct searches and collider ex-
periments (see (28; 129; 176) and references therein), very restrictive constraints have been
established in the mass range from 5 GeV to 1 TeV. Indirect searches explore a broad range of
masses, from 10 GeV up to the unitarity limit (400 TeV for a Majorana particle (71), or 144 TeV
considering the effect of bound states (178)) by assuming that the DM particles can annihilate
or decay to Standard Model (SM) particles producing stable final-states as protons, neutri-
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nos and gamma-rays. Then, indirect DM searches allow us to explore candidates with masses
(above 10 TeV) that are not accessible to LHC or direct detection experiments. Indeed, by using
observational data of wide-field gamma-ray observatories we can constrain the range of fun-
damental parameters of DM candidates. To do this, we use DM dominated astrophysical ob-
jects where the probability to observe a DM signal is high. The target with the highest expected
DM signal in the gamma-ray sky is the galactic center, but the analysis of this region involves
the understanding of the distribution and amount of astrophysical gamma-ray sources in the
region around the center. We can also observe regions where we expect negligible gamma-
ray emission from astrophysical processes, which would lead to a clean DM signal. Example
of these objects are not only very well-know dwarf spheroidal (dSph), but also dwarf irregular
(dirr) galaxies. The dirr galaxy’s population is characterized by very low star-formation rates
(SFR) (121) and the lack of massive stars (66; 174). Hence there is little background gamma-ray
emission at energies above 1 TeV and dlirr can be considered as essentially background-free
objects in indirect DM searches (see e.g. (85)). Here, we use a sample of dlrr galaxies within the
High Altitude Water Cherenkov (HAWC) field-of-view to show the HAWC sensitivity to look for
DM signatures in these objects, compared with the limit obtained by benchmark targets (19).
The paper is organized as follows: in section 4.2 we briefly introduce the HAWC Observatory.
In section 4.3 we present the sample of dirr galaxies used for this study and discuss the DM
density profiles computed for dlirrs. In section 4.4 we discuss the data set and the analysis for
individual sources, section 4.4.1, and the combined analysis for this population, section 4.4.2.
In section 4.5 we show the exclusion limits computed for 31 dirr galaxies and the comparison
with limits from dSph galaxies. Finally, we conclude in section 4.6.

4.2. The HAWC Observatory

Situated in Sierra Negra, Mexico at an altitude of 4100 m, the HAWC Observatory is an extended
array of 300 Water Cherenkov Detectors (WCDs) to detect air showers produced by very high
energy (VHE) gamma rays and cosmic rays. Every WCD is 7.3 m in diameter and 4.5 m deep,
filled with 200000 liters of purified water and instrumented with four Photo Multiplier Tubes
(PMTs) anchored to the bottom. The PMTs collect the Cherenkov light produced by charged
particles passing through the WCDs. One of the PMTs is located in the middle, and the other
three are located at a distance of 1.8 m from the central PMT and equally spaced (120°). The
HAWC Observatory is sensitive to gamma rays with energies in the range between 1 TeV and
100 TeV, with a wide field of view, covering 2/3 of the sky each day and a duty cycle > 95 %.
This allows the HAWC Observatory to study large populations of astrophysical sources and
constrain parameters that are common to all the targets in the sample.

When an air shower reaches the detector, hits recorded during the air shower event are se-
lected within a time window of 250 ns around the trigger time. Hits that survive the time
selection and quality cuts are used for reconstruction of the air shower parameters. After re-
construction, analysis of air shower events is based on cuts depending on the energy and size
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of events measured in the detector. Then, HAWC events are organized in bins according to the
size of the area covered by each event recorded on the ground. The event size is defined as
the ratio of the number of PMT hits used for reconstruction to the total number of availa-
ble PMTs for reconstruction. A range of values of this ratio is called a fractional bin. Table 4.1
shows the definition of the 9 fractional bins, f;,;; used in HAWC. This definition of fractional
bins according to the size of the air shower recorded in the HAWC Observatory is weakly co-
rrelated to the energy of the primary particle, (7; 8). For more details about the reconstruction
and estimation of physical parameters of the air showers in HAWC see (6; 7; 20).

Bin it Angular Resolution
- - (deg)
1 67% -105% 0.98
2 10.5% — 16.2% 071
3 16.2% - 24.7 % 0.53
4 247 % —35.6% 0.39
5 35.6 % - 48.5% 0.33
6 48.5% - 61.8% 0.30
7 61.8% — 74.0% 0.24
8 74.0% — 84.0% 0.21
9 84.0% — 100.0 % 0.16

Tabla 4.1: Definition of fractional f,;; bins used in HAWC. The second column shows the range of
values of the PMTs used for reconstruction, and the third column shows the angular resolution
measured from observation of the Crab nebula (7)

4.3. Dark Matter Models for dirr Galaxies

Figure 4.1 shows the sky map and position of our sample of 31 dirrs in the HAWC field of view.
All the dirr in the sample have a distance to Earth smaller than 11 Mpc. All of these galaxies
are extragalactic sources, with some of them belonging to the Local Group of galaxies; and
redshifts = < 0.001. The sample is taken from (103), where the authors computed the DM
properties of 36 dirr Galaxies using kinematical data, and after select the galaxies within the
HAWC field of view, the sample is reduced to 31 dIrr galaxies. They establish that these galaxies
follow a low-mass version of the Universal Rotation Curve (URC) function. The URC is a generic
function of radial distance to the center of a spiral galaxy that describes the rotation curve of
all galaxies in the local volume, and parameterizes the distributions of matter inside a galaxy
(150). These parameters are found by fitting three contributions to the rotational motion in
the galaxy: a stellar disk, a HI disk and a spherical DM halo. In the case of DM halo, the profile
with the best fit is constrained to be a Burkert density profile (49):
i

ro +7)(r3 +1r2) (4:1)

pom(r) = Po(
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where r is the core radius, and p, is the normalization density. These observational core pro-
files represent a modified, isothermal sphere which better fit the observations of the rotation
curves that cannot be explained by DM cusped profiles, resulting from N-body cosmological
simulations (86; 132). The py and o parameters used in this study are taken from (103). Table
4.2 shows the sample of galaxies, their coordinates, virial size and the value of astrophysical
factors computed for these galaxies.

Name R.A. DEC. | Oyir | logio(rsrs) | 10g10(Favemz)
(deg) | (deg) | (deg)
And IV 10.62 | 40.57 | 0.326 9.764 13.463
DDO 101 177.91 31.51 | 0.309 10.356 14.312
DDO 125 186.92 | 43.493 | 0.533 10.467 14165
DDO 133 188.22 | 31.54 | 0.784 11.501 15.274
DDO 154 193.52 | 27415 | 0.695 11.800 15.397
DDO 168 198.61 | 45.91 | 1142 11.365 15.271
DDO 43 112.07 | 40.77 | 0.472 10.109 13.853
DDO 52 12711 £1.85 | 0.570 10.452 14.401
Haro 29 186.56 | 48.49 | 0.333 9.974 13.764
Haro 36 191.73 | 51.61 | 0.550 10.642 13.581
IC10 5.10 59.29 | 3.857 11.857 15.619
1C 1613 16.19 213 2.361 11.632 15.325
NGC 3741 174.02 | 45.28 | 0.405 9.814 13.417
NGC 6822 206.23 | -14.80 | 5.325 12173 15.943
UGC 11583 || 307.56 | 60.44 | 0.853 10.676 14.605
UGC 1281 27.38 32.59 | 0.952 10.854 14.739
UGC 1501 30.31 | 28.84 | 1.032 10.937 14.843
UGC 2455 194.92 | 25.23 | 0.569 10.392 14.250
UGC 5272 147.59 | 31.48 | 0.765 10.721 14.731
UGC 5427 15147 | 29.36 | 0.436 10133 14.007
UGC 5918 162.40 | 65.53 | 0.612 10.512 14.420
UGC 7047 181.01 | 52.58 | 0.649 10.630 (/AVANA
UGC 7232 183.43 | 36.63 | 0.654 10.845 14.581
UGC 7559 186.77 | 3714 | 0.700 11105 14.938
UGC 7603 18718 | 22.82 | 0.652 11.368 15.251
UGC 7861 190.46 | £1.27 | 0.535 10.804 14.715
UGC 7866 || 190.56 | 38.50 | 0.496 10.672 14.462
UGC 7916 19110 | 34.38 | 0.489 11.012 14.898
UGC 8508 || 202.68 | 54.91 | 0.584 10.362 14.071
UGC 8837 || 208.68 | 53.90 | 0.737 10.856 14.802
WLM 0.49 -15.46 | 2.609 12.062 15.777

Tabla 4.2: Sample of dirr galaxies. We show the 31 dirr galaxies within the HAWC field-of-view
used in this study. Columns: name of the galaxy (1), the right ascension («) (2) and declination
(9) (3) of the galaxy, the angular extension of the virial radius (), the astrophysical factor for
annihilation (5) and decay (6), computed with CLUMPY (101)
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4.31. DM photon flux

In this section we will consider both annihilation and decay of WIMPs. In the case of annihi-
lation, the differential flux of gamma-ray photons is:

dgann (V) ref Nann
0l _ X
dE 87rm2 Z f dE /AQ /los dld€2 ppm ( (l)) (4.2)

where dN"/dE is the differential spectrum of photons produced for annihilation channel
f, my, is the mass of the WIMP, (o, v)™" is the reference thermal averaged annihilation cross-
section. The sum is over the total number of channels with branching ratios B that contribute
to the production of photons (Zf By = 1). We assume that branching ratios have a value of
1 for a specified channel, while the others have By = 0. The term in the integral is called the
Astrophysical Factor J, or J factor. The ) factor is the double integral of the DM density profile
squared along the line of sight / and over the solid angle AQ around the line of sight.

For decaying DM, the differential flux of photons is computed by:

dpdec 1 deec
- dldQ l .
dE 4dmmy Trefz f dE /AQ /Lo_& pom (r(1)) (4.3)

As in the case of annihilation, dN;?eC/dE is the differential spectrum of photons produced
for a decay channel f, T;;ef is a reference lifetime of the DM candidate. For DM decay, the
Astrophysical Factor D or D-factor, is the double integral of the DM density profile ppy along
the line of sight I and over the solid angle AQ around the line of sight. We show the sample
of galaxies and their values of J- and D-factors in Table 4.2.

Photon Spectra

The production of photons from annihilation (decay) of DM particles is due to the decay or
hadronization processes of the unstable products. In both cases, the spectrum of photons is
continuous and has an energy cutoff at the energy available in the process, the mass (half-
mass) of the DM particle for annihilation (decay). For this work, we considered WIMP masses
in the range from 1 TeV to 100 TeV and annihilation (decay) to five channels: b and ¢ quarks, p
and 7 leptons, and the W boson. The spectrum of photons is calculated with PYTHIA 8 (177).
Figure 4.2 shows the spectrum of photons for the annihilation of a WIMP with mass m, = 60
TeV.

The Astrophysical Factor

For the set of dlrr Galaxies we studied here, the structural properties of luminous and DM
contributions are constrained using kinematical data taken from (103). The DM density is des-
cribed by a Burkert profile (49). The Burkert profile is a density distribution that resembles an
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Figura 4.2: Spectrum of Photons computed for annihilation of WIMPs with mass of 60 TeV to
five channels, assuming that the branching ratio for each channel is 100 %.

isothermal profile in the inner regions (r < ry) and a distribution with slope —3 in the outer
regions. For this study, the virial radius, R,;, and other DM related parameters were computed
assuming an overdensity A equal to 200, and a Mpys—cy;, taken from (180). We do not take
into account the presence of DM sub halos as estimates of the boost factor may increase the
total gamma-ray flux up to ~ 10x the contribution of the main halo. As we assume a point-
source model for the DM-induced gamma-ray emission; the total boost factor is translated
as a multiplicative factor to the exclusion limits. However, this boost factor does not change
the conclusions of the analysis. Galaxies with 6,;, > 1° are left for a later study, and we assu-
me that the spatial emission from the galaxies is coming from a point source as the angular
resolution for bins 1 and 2 is 0.98 deg and 0.71 deg respectively, see Table 4.2. In order to
compute the integrals for J and D factors, we use the CLumpY package (101). We compute the
astrophysical factors over the total extension of the DM halo.

In Table 4.2, we report the angular virial radius 6,;, (column &), the J and D factors (columns
5 and 6) for dlirrs. According to these values, we observe that the best targets in the sample
are the galaxies NGC 6822, IC 10, IC 1613, WLM and DDO 154 because of their large ) and D
factors. In particular, the galaxy DDO 154 is located in a declination band that is favorable
to the HAWC Observatory, see Figure 4.1. Furthermore, the values of D and ) factors in our
work are comparable to the values reported in (85; 86). In particular, the slightly difference
with respect to the values in (85) is because the authors assume a value of overdensity, A,
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equal to 100. Differences with respect to the values reported in (86) is due to the reanalysis
of available kinematic data to obtain the parameters of the DM profile. We also note, that the
best targets in the sample reported here are consistent with the results obtained in (85; 86).

Additionally, we can compare the astrophysical factors to the values for dSph galaxies, in
particular with galaxies within the field of view of the HAWC Observatory. We used the sample
of galaxies studied in (19). As we describe later (see Section 4.5.3), the population of dSph
can be divided into two subclasses according to the number of stars hosted in the galaxies:
classical and ultrafaint galaxies. The values of the ) and D factors for dSph galaxies are shown
in Table 4.3. We can observe that values of | factors for dlrr galaxies are roughly between
two and three orders of magnitude smaller than the values for ultrafaint galaxies, while this
difference is reduced for classical dSph galaxies. This may indicate that dirr galaxies are not
very suited to perform searches of annihilating dark matter. However, one should consider
that values of ) factors for ultrafaint dSphs, in the majority of cases, have larger uncertainties
due to the lack of stellar data to constrain the dark matter profile. The case for decay is more
interesting, as we observe that the value of D factors for the three different populations are
very similar, so we will consider combined analyses between dirr and dSph populations as a
future work.

Name 10g10 (a7 ) | 10810 (favemz)
Ultrafaint

Triangulum I 14.44 15.42

Segue | 13.66 15.64

Coma Berenices 13.32 15.71
Classical

Draco 13.37 16.15

Leo | 11.57 15.04

Leo Il 12.11 14.33

Ursa Minor 13.24 14.92

Tabla 4.3: Values of J and D factors for dSph galaxies observed with HAWC. Values are taken
from (19). We convert the values to the same units for ) and D factors for dirr galaxies reported
in Table 4.2

4.3.2. The Astrophysical gamma-ray emission

Galaxies that present star-formation regions have been reported as gamma-ray emitters (137).
Because of this, it is necessary to consider this emission to compute the photon fluxes. Ho-
wever, the galaxies we use in this study are characterized by very-low star formation rates
(66; 121; 174). Therefore gamma-ray emission to TeV energies is considered negligible. We use
the method described in (121) to estimate the SFR of the galaxies in our sample. Then, follo-
wing the method described in (120), we estimate the gamma-ray flux of the dirr galaxies to
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Figura 4.3: Expected Integral flux for dirr galaxies in our sample. The gamma-ray luminosity is
estimated using the SFR computed from the stellar mass for every galaxy. The integral flux is
computed for energies between 100 GeV and 100 TeV and converted to HAWC Crab units (CU).
See the text for more details.

be < 7 orders of magnitude below the Crab flux (see Figure 4.3). The energy-integrated sen-
sitivity to a point source with spectral index of & = —2.5 in the position of the Crab Nebula is
0.028 Crab Units (CU), see Figure 2 in (20), so we do not consider the SFR-induced gamma-ray
emission in our gamma-ray model.

4.4. Data and Analysis

To derive the exclusion limits, we use data from the HAWC Observatory comprising 1017 days
of data taking. We select this period of time to be able to compare with the results for dSph
galaxies in (19).

To test our DM model, we use the Maximum Likelihood Method to estimate best-fit values and
exclusion limits for the parameters of interest. This method constrains the values of free pa-
rameters by maximizing the likelihood function given a data set D. For the HAWC Observatory,
we used the binned log-likelihood function given by:

log L(S; k; Bi k| D) = > [Niglog (Biy + Si) — log (Nig!) = (Big + Si)] (4.4)
ik
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where S; ;, is the number of expected events from our DM model, B; ;, is the number of ob-
served background events in the region of interest (ROI) around the position of the galaxy;
and N, is the total number of observed counts. The sum is performed over i spatial bins
and k fy;; fractional bins. The signal events S, ;, were obtained from the convolution of the
photon-flux of our DM model for five annihilation (decay) channels and the Response Matrix
of the HAWC Observatory.

To measure how the DM model fits the data set D, we use the Test Statistic (TS) provided by
the likelihood profile:

TS = —21log L(Sik =0, Bix) (4.5)
L(S; %, Bix)

The numerator is the maximum likelihood value for the null hypothesis, assuming S; ;. equal
to zero in our DM model and the denominator is the maximum likelihood value when the
DM model has signal S,k different from zero. As usual, the statistical significance is obtained
by o = V/T'S. We performed two kinds of analysis: for every dirr Galaxy (Individual Source
Analysis) and combined analysis. We did not see any statistically significant excess from the
data, and the significance is transformed into (one-sided) exclusion limits for the annihilation
cross-section and the decay lifetime of a generic DM candidate with masses in the range
[1,100] TeV.

4.4. Individual Source Analysis

For the individual analysis, the values of the background and signal are estimated for spa-
tial pixels within a circular ROl of 5° in diameter. The number of expected events for every
source is computed by convolving the DM photon flux for annihilation (decay) and the res-
ponse matrix of HAWC. The DM photon flux is calculated assuming reference values for the
annihilation cross-section (o, v)(™" and the decay lifetime =\"" of DM particles. Then, the

—log L(S; x, Bi x| D) is computed and minimized using the MINuIT package (96).

Inall the cases the observations are consistent with the null hypothesis (no photons produced
by annihilation or decay of DM particles), and the significances were converted into upper
(lower) exclusion limits for DM annihilation cross-section (decay lifetime). To estimate the
(one-sided) exclusion Limit (at 95% CL), we found the value of signal parameter ¢ where the
log-likelihood ratio changes in 2.71 with respect to the position of the maximum:

[Ts<maX> ~TS(6)] — 271 =0 (4.6)

The signal parameter ¢ is a global scale factor that has effect only on the signal parameter.
TS(&) is computed by:
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)

£ =23 [log <B’“J§:S’“> —¢x Sk] (4.7)
ik '

When the signal parameter ¢ is found, the value of the annihilation cross-section and decay
lifetime are obtained by the multiplication of the scale-factor and the reference values used
to compute the DM photon flux:

(o, 0) %) = (g, v)reh) ¢ (4.8)
7'>(<95%) _ T)(Cref) w &l (4.9)

The values obtained for (o, v)® % and {*** do not depend in the value chosen for (o, v) (e
and ’7'( ref) , whose values are selected only for computational convenience. The methods des-
cribed here are included in the analysis software for the HAWC Observatory as the LIFF pac-
kage (199).

4.4.2. Combined Analysis

We used the joint analysis technique to compute a combined limit for all the dirr galaxies. The
joint analysis allows us to estimate the value of parameters that are common to different sets
of data; either observations of a source carried out by different experiments or observations
of different sources performed by the same experiment. In our DM model, the common para-
meter for all the sources is the annihilation cross-section (decay lifetime) used to compute
the expected events for a specific source. The joint analysis is based on the joint likelihood
function that results from the multiplication of the likelihoods for every dataset. In the case
of the joint analysis of a sample of astrophysical sources, the joint log-likelihood is:

M
log Ljomt(A X Szkm’ i km‘D = Z log Lq(A x Szk’ma i,k,m|D) (4.10)
m=1
M
:ZZ 1km10g<szm+AXSzkm)
m=1 i,k
—1og Ni km! — (Bigkm + A X Si k)] (4a1)

where S, .., is the number of expected events for the m-th source, the i-th spatial bin and
the k-th f;; fractional bin. The common parameter for all the dlirrs is represented by a global
normalization factor A. N; ;. ,, and B, ;. ,,, are the observed counts and the background counts
for the m-th source, the i-th spatial bin and the k-th nHit fractional bin respectively. In this
way, the joint likelihood is the natural method of taking into account the fluctuations of the
background of every galaxy in the estimation of the signal parameter. Now, we can define the
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Test Statistic as usual:

(4:12)

Lioint(S =0, B k.m)
Tsjoint = —2log ( Joint )

Ljoint(§> Bi,k,m)

In the case of no detection, the statistical significances are converted into (one-sided) exclu-
sion limits following the same method as in the individual source analysis. We use the Minuit
package (96) to find the common signal that minimizes the negative of the joint likelihood
function.

4.4.3. Expected Limits

The combined limit is expected to be better than the best individual limit, constraining the
common parameter even more. This occurs when all the sources in the sample have simi-
lar properties and background counts. However, all the sources have different astrophysical
factors and background counts can fluctuate statistically, so the combined limit is not neces-
sarily better, and it can even be worse, than the exclusion limit obtained by the best individual
target in the sample. For example, in (92), a sample of two galaxies where the first galaxy has
twice the background rate and similar astrophysical values of the second galaxy; the combi-
ned limit is 10 % worse than the exclusion limit of the best target in the sample.

To account for this statistical variation, we compute the expected limits for annihilation cross-
section and decay lifetime to compare with the actual results obtained for dirr galaxies.
The expected limits are obtained by fluctuating the background counts of HAWC maps and
applying the same pipeline for individual analysis. We select a random position in the Sky,
and the DM gamma-ray model for galaxy DDO 154 to estimate the expected limits on the rele-
vant DM parameters. The fluctuations of the background counts follow a Poisson distribution.
We repeat this process one thousand times and compute the average, and the 68 % and 95 %
confidence intervals (CI) around the average value.

4.5. Discussion and Results

Here we show the exclusion limits obtained for 31 dlrr galaxies within the field of view of the
HAWC Observatory. We present the limits for DM candidates with masses between 1 TeV and
100 TeV. As explained in previous sections, the parameters of interest are the annihilation
cross-section, (o,v), and the decay lifetime, 7,, of the dark matter particle. Here, we show
and focus the discussion on the combined limits. The results for the individual limits are in
Appendices 4.A and 4.B.
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Figura 4.4: The combined upper limits for all annihilation channels we considered in this study.
The curves exclude the region above them. We computed the combined limit using the 31 dlrr
galaxies in our sample.

4.54. Annihilation

The calculation of the combinned upper limits on the annihilation cross-section used all the
galaxies in the sample. For simplicity, we assumed a point-source model for all galaxies. We
show results for five annihilation channels: b, i, 7, t, and W, see Figure 4.4. We observe that
the most constraining limits are for the annihilation channel to 7 lepton.

We do not observe any difference between the combined limit (solid blue line) and the ob-
served DDO 154 constraint (solid red line) in the lower mass range, see Figure 4.5. This effect
is due to the large dispersion in the characteristics of the galaxies. In particular, galaxies with
a small expected signal-to-background ratio contribute little to the combined limit.

The combined limit clearly shows a separation from the DDO 154 observed, though the magni-
tude of this effect depends on the channel. This separation starts at masses above 10 TeV for
annihilation channels to i and 7 leptons; and above 30 TeV for ¢, b, and W channels. Further
studies are needed to fully address this effect, especially when including more galaxies in the
combined analysis. However, the improvement for massive DM candidates shows the impor-
tance of combined analysis to obtain stronger constraining limits on DM parameters.

In addition, we calculate the expected limit for the DDO 154 galaxy. We obtain the avera-
ge value, 68 %, and 95 % confidence intervals after fluctuating the background events in the
HAWC’s maps, solid black line in Figure 4.5. We choose DDO 154 galaxy because it has the
most constraining limit from all the galaxies in our sample and contributes most strongly to
the combined limit.
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Figura 4.5: Exclusion upper limits for DM annihilation cross-section for five channels. Top-
Right: bb quarks, Middle-Left: .~ leptons, Middle-Right: 77~ leptons, Bottom-Left: t¢
quarks Bottom-Right: W W~ bosons. The blue and red lines show the upper limits obtai-
ned for the combined analysis and DDO 154 galaxy, respectively. The solid black line is the
expected limit for the DDO 154 galaxy, and the color bands show 68 % and 95 % confidence
intervals. The orange line shows the exclusion limits obtained from observations of the WLM
galaxy with the H.E.S.S. array (4), and the yellow line shows the combined exclusion limits for
7 dirr galaxies obtained with Fermi-LAT (87). The curves exclude the regions above them.
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We observe that, in general, the observed limit for galaxy DDO 154 (red line) is more restrictive
than the expected DDO 154 limit (black line) for DM candidates with mass below 10 TeV (30 TeV)
for u and 7 (b, t, and W) channels. Fore more massive DM particles, the observed DDO 154
limit is closer to the expected DDO 154 exclusion limit. This behavior is related to the fact that
the observed and expected counts of the background are approximately equal on the high
fhit bins.

For lower masses, the discrepancy between the observed DDO 154 and the expected DDO
154 limits may be explained by a 20 underfluctuation observed in the TS map for the region
around galaxy DDO 154. This underfluctuation tell us that a DM model is likely less probable to
describe the data observed in the galaxy DDO 154, and more consistent with the background-
only hypothesis.

Finally, Figure 4.5 shows also limits obtained from observation of other experiments. The data
sets correspond to the exclusion limits obtained from observations of the galaxy WLM with
H.E.S.S. (orange line), (4); and the combined limit for 7 dirr galaxies within the Field of view of
the Fermi-LAT experiment (yellow line), (87). We can observe that there is a nice complemen-
tarity between the three exclusion limits. Also, we observe that the HAWC combined limit is
the most restrictive for dirr galaxies for masses above 10 TeV.

4.5.2. Decay

While it is often supposed that WIMPs are stable particles, in some super-symmetric models,
the DM candidate can decay to SM particles. Adding a term that breaks down R-parity allows
this process. To match the DM relic density at the present epoch, the candidate must live
much longer than the age of the Universe (26). In super-symmetric models, the estimated
lifetime is usually 7, ~ 10?7 s (48; 54). Figure 4.6 shows the lower combined limits obtained
for our galaxy sample, and Figure 4.7 also shows the expected limits for galaxy DDO 154. As
in the annihilation case, we observe that the most restrictive combined limit is for the decay
channel to 7 leptons, where we obtain a lifetime > 102% s for masses above ~ 20 TeV. We note
the same behavior for the combined and DDO 154 limits, with an improvement in the high
masses regime showing the importance of combined analysis for these targets.

4.5.3. Comparison with dwarf spheroidal galaxies

We have obtained the exclusion limits under the assumption that dirr galaxies do not show
evidence of astrophysical processes contributing to the gamma-ray flux. The same hypothesis
is valid for dSph galaxies, and we can compare the results between both target classes. For
the comparison, we used the dSph limits reported in (19). There exists a classification of the
dSph galaxy population based on the number of star members in the galaxy: classical and
ultra-faint dSph galaxies. The designation also refers to the quality of available kinematical
data, which impacts the level of uncertainty on the astrophysical factors: better data, sma-
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Figura 4.6: The combined lower limits for all decay channels we considered in this study. The
curves exclude the region below them. We computed the combined limit using the 31 dlirr
galaxies in our sample.

ller uncertainty. We used the DDO 154 and combined limits from the dirr sample to observe
possible similarities between the populations. The objective is to encourage further studies
combining these galaxy populations and put more constraining limits in the DM parameter
space.

Figures 4.8 and 4.9 show the comparison between dirr and dSph galaxies for dark matter par-
ticles annihilating or decaying to five different channels. The black and red lines represent the
dirr combined and DDO 154 limits, respectively. The dotted lines show the exclusion limits for
classical (Draco, Leo I, Leo Il, and Ursa Minor) dSphs and the solid lines for ultrafaint (Trian-
gulum 11, Segue 1, and Coma Berenices) dSph galaxies. We observe that, in general, the limits
from dirr galaxies are less restrictive than the ultrafaint dSphs up to two orders of magnitude
for annihilation and one order of magnitude for decay. The reason is that ultrafaint galaxies
have astrophysical factors larger than our sample. Also, one must remember that the associa-
ted uncertainty is considerably higher for ultrafaint galaxies. For example, in recent studies
(142), the astrophysical factor obtained for Triangulum Il is an upper limit, then the actual
constraint could be less restrictive. We also observe that the combined limit for dirr galaxies
is comparable (has the same order of magnitude) to limits from classical dSph galaxies. The
reason is that the astrophysical factors between the two populations are very similar. Note
that this does not imply that both galaxy populations have or share the same properties (dirr
galaxies are farther than spheroidals, but dirr are more massive, for example).

We also observe that the combined limits of dirr and dSph galaxies have similar behavior.
The improvement is relatively small in both populations, probably caused by background
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Figura 4.8: Exclusion upper limits for DM annihilation cross-section for dirr and dSph Galaxies
within the field of view of the HAWC Observatory for five annihilation channels: Top-Left: bb
quarks, Top-Right: u* .~ leptons, Middle-Left: 7+ 7~ leptons, Middle-Right: t¢ quarks, Bottom-
Left: WHTW~ bosons. The black and red lines show the upper limits obtained for the dlirr
combined analysis and DDO 154 galaxy, respectively. The exclusion limits for ultrafaint (solid
lines) and classical (dashed lines) dSph galaxies are shown. The region above the curves is
excluded.
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fluctuations in galaxies in declinations bands where HAWC has lower sensitivity; or by an effect
due to the extension of the target. They both impact the calculation and minimization of the
likelihood function. As explained in section 4.4.2, the first scenario can lead to a decrease for
the best limit when different galaxies in the sample have background counts differing from
each other. In our case, one possible solution could be only to use galaxies within declination
bands around the target that contributes the most to the combined limit (DDO 154). Also,
including only targets with similar expected signal intensity (or J- and D- factors) may help to
increase the combined limit. We will explore this possibility in next analyses.

4.6. Conclusions

We have shown that dirr galaxies are a new suitable population of objects to perform indirect
DM searches by extended-array experiments, like HAWC Observatory. This is possible becau-
se of the environmental conditions of these galaxies, with low SFRs and low population of
massive stars. We computed the exclusion limits at 95 % C.L. for annihilation and decay of ge-
neric WIMPs with masses between 1 and 100 TeV. In both cases, the best limits are obtained
for the galaxy DDO154, located in a declination band where HAWC has good sensitivity. The
computed limits were obtained under the assumption that the DM density is described by a
Burkert profile and not enhancement by substructure was considered, but it is possible that
the presence of a central black hole in these galaxies can modify the slope of the DM distri-
bution in the central region of dlirrs. This would lead to an enhancement in the annihilation
exclusion limit, at least for one or two orders of magnitude, according to the dynamic history
of the host galaxy (92), and the fact that the profile is modified via the rotational motion of
the galaxy (139), leading to more cusped profiles, like the NFW profile (132). More studies in
this approach are planned for an upcoming publication. Also, we observe more dirr galaxies
in the Local Universe (~ 11 Mpc), and we can obtain their mass distribution from rotation
curve data. Therefore, combined analysis as described in this work will lead to more strin-
gent constraints of DM candidates. Moreover, given the established universality of their mass
distribution, useful constraints for the DM cross sections can be obtained even for a limited
amount of observations for each of them. We also show that our exclusion limits are com-
parable to the limits obtained for classical dSph galaxies, so future studies may consider a
possible joint analysis between the two populations to be able to constrain even more the
properties of DM candidates.

The goal of the paper is to show the capabilities of the HAWC Observatory to use large popu-
lations of galaxies to constraints parameters to DM models through the search of gamma-ray
signatures of annihilation or decay of DM particles. Here we used a sample of dirr galaxies.
However, the present analysis is the starting point for more detailed studies. In this analysis
we assumed that the DM induced gamma-ray emission is described by a point source, but this
is not the case for galaxies like IC 10, IC 1613 and NGC 6822, with extension across the sky of
> 2 degrees (see Table 4.2). Using an extended emission model should lead to more realistic
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Figura 4.9: Exclusion lower limits for DM decay lifetime for dirr and dSph Galaxies within the
field of view of the HAWC Observatory for five decay channels: Top-Left: bb quarks, Top-Right:
ptp~ leptons, Middle-Left: 77~ leptons, Middle-Right: t£ quarks, Bottom-Left: W1/~ bo-
sons. The black and red lines show the upper limits obtained for the dirr combined analysis
and DDO 154 galaxy, respectively. The exclusion limits for ultrafaint (solid lines) and classical
(dashed lines) dSph galaxies are shown. The region below the curves is excluded.
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constraints. Furthermore, with an analysis comprising a larger period of time and improved
HAWC energy estimators, we can improve the constraints, both in annihilation and decay. We
may also obtain limits to DM candidates masses in the high-end range of masses expected for
WIMPs (71; 178). Therefore, we will be probing the hypothesis about the thermal production of
WIMPs in the early Universe. Note that this can be an indication of other interesting scenarios
as multicomponent or light DM.

Secondly, as we pointed at the beginning of this section, dirr galaxies are abundant in the
local Universe and combined analysis using more targets should be adressed. Moreover, as
we discussed in Section 4.5.3, this also give us the opportunity to test different strategies
of combining the data from dlrr galaxies. For example, in order to reduce the background
fluctuations we may use targets with similar expected signal-to-background ratio in the same
declination band to check if the combined limit can be improved.

Finally, combined limits using not only the dirr galaxies population, but also classical dSph
galaxies should help to increase the contraints of the different dark matter parameters.
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4.A. Individual Exclusion Limits for Annihilation

Here we present the individual exclusion limits for all the targets in our sample. For comple-
teness, we also show the combined limit as described in the Section 4.4.2.

In this section we show the exclusion limits for the 31 dirr galaxies in our sample, see Figure
410. We observe that the best individual constraining limit is for the galaxy DDO154. While its
astrophysical factor is not the largest in our sample, DDO154 is located in a declination band
where HAWC has good sensitivity. For completeness, we also show the combined limitin Figure
4.10. We can also observe that the DDO154 and combined limits are similar for energies below
10 TeV. For channels such as i and 7, the combined limit shows an improvement above 10 TeV.
For the other annihilation channels, the improvement in the combined limit only appears
at the high-energy regime. An explanation could be the high background rejection at high
energies by HAWC, providing cleaner sample data for all the dirr galaxies.

As we pointed out in Section 4.5, another explanation for the null difference between the
combined and the DDO154 limits is the large scatter in properties of all galaxies in the sample.
In particular, the individual backgrounds should contribute to this effect.

4.B. Individual Exclusion Limits for decay

In this section we show the exclusion limits for the 31 dirr galaxies in our sample (see Fi-
gure 4.11). Again, we observe that the best individual limit is for the galaxy DDO 154. As in
the annihilation case, the probable reason is DDO 154 is in a favorable declination band. For
completeness, we also show the combined limit. We observe the same features between the
combined and the DDO 154 limits. As we discuss in Section 4.5, the decay limits (individual and
combined) for dirr galaxies are competitive with those obtained for other targets as dSph ga-
laxies. The main reason is the high mass of dlrr galaxies.
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5 I GRB 221009A: ;Un burst de DM o una
componente de Inverse Compton muy
brillante?

RESUMEN

Destello de rayos gamma [Gamma-Ray Burst] (GRB) han sido considerados como potencia-
les emisores de fotones de muy alta energia debido a la gran cantidad de energia liberada
asi como los fuertes campos magnéticos presentes en sus jets. Sin embargo, la deteccion
de fotones de TeV no es esperada de destellos con redshift = > 0.1 debido a la atenua-
cion inducida por Luz de fondo extragalactica, [Extragalactic background light] (EBL). Por
estas razones, la observacion reciente de fotones con energias de 18 TeV y 251 TeV del
GRB 221009A (2 = 0.151) el 9 de octubre de 2022, representa un reto sobre lo que cono-
cemos de los mecanismos de emision a energias de ~ TeV y el fondo extragalactico. Para
poder explicar las observaciones a energias de TeV, trabajos recientes han comenzado a
aparecer explorando candidatos a Materia oscura, [Dark matter] (DM). En este articulo,
discutimos las condiciones requeridas y limitaciones dentro del escenario mas plausi-
ble, radiacion de synchrotron-self Compton (SSC) en el resplandor posterior (afterglow),
para interpretar la observacion del foton de 18 TeV ademas de EBL. Para evitar el efecto
de Klein-Nishina, encontramos un valor improbable del parametro microfisico de campo
magnético debajo de 10~° para un valor medio de circumburst > 1 cm® (valor esperado
para un escenario de colapsar). Entonces, exploramos escenarios posibles en términos
de mecanismos asociados a ALPs y fotones oscuros (ygark) para interpretar este foton tan
energeético, y discutimos las implicaciones para la energética del GRB. Encontramos que
existen escenario de ALPS y v4ark que pueden explicar el foton de 18 TeV pero no el foton
de 251 TeV.

Prefacio

En este trabajo presento el analisis realizado para encontrar regiones del espacio de para-
metros para fotones oscuros que pueden explicar la observacion de un foton de 18 TeV por
el observatorio LHAASO del GRB 221009; asi como posibles escenarios que soporten nues-
tra hipotesis principal sobre la existencia de una poblacion de particulas de DM durante el
momento en que ocurre el GRB. A continuacion hago una descripcion detallada de las con-
tribuciones que hice para este trabajo.

La deteccion de fotones a energias por arriba de decenas de TeV de la emision del GRB
221009A, localizado a un z = 0.151, supone un reto a la fisica y mecanismos de emision
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de rayos gamma en estos objetos, debido a que no es posible alcanzar energias tan altas,
y ademas por la distancia a la que se encuentra, la atenuacion por EBL implicaria que fo-
tones a esa energia no deberian de poder ser observados en la Tierra. Diversas propuestas
para explicar los fotones observados a 18 TeV y 251 TeV aparecieron, con especial enfoque
en el caso de oscilaciones entre ALPs y fotones del SM. Sin embargo, esos trabajos solo se
centraron en explicar que ciertos valores de Masa de particula tipo axion (ALP) (ma,) y cons-
tante de acoplamiento entre particula tipo axion (ALP) y foton ga, podian explicar el arrivo
de fotones con energias de decenas de TeV, asumiendo que en el GRB, dicha poblacion inicial
de fotones ya existia. Sin embargo, como es mostrado en este trabajo, la fisica y procesos
convencionales para explicar la emision de un GRB no puede explicar fotones con energias
de 18 TeV, y muchos menos fotones de 251 TeV. Han aparecido otras propuestas, asumiendo
interacciones hadronicas, sin embargo los procesos que ocurren en el GRB no son suficientes
para alcanzar energias de PeV en aceleracion de p*, ademas de la ausencia de una senal de
v's que no ha sido observada.

Debido a esto, en este trabajo asumimos un escenario en el que se cuenta con una poblacion
de particulas de DM, en particular candidatos ligeros. El como una poblacion de particulas
de DM existe durante el GRB queda fuera del alcance del trabajo, y nos interesa saber si es
posible encontrar valores de parametros que permitan explicar la observacion de fotones
de decenas de TeV a partir del acoplamiento entre candidatos ligeros y fotones de SM. En
particular, los candidatos que exploramos en este caso son ALPS Y vqark'S-

Es posible encontrar algunos escenarios donde sea facil explicar la presencia de una pobla-
cion de ALPs 0 ~qar's durante el inicio del GRB. Parte del trabajo fue presentar tales esce-
narios, sin embargo no podemos asegurar la certeza de estas suposiciones y mas estudios
son necesarios para explicar y encontrar los mecanismos necesarios para producir dicha po-
blacion de particulas de DM en el GRB. Los escenarios que presentamos para explicar tal
poblacion son explicados a continuacion.

ESCENARIO 1. PRODUCCION. En varios trabajos se ha propuesto que durante las fases de co-
lapso estelar de estrellas supermasivas (75; 163) y durante la coalescencia de una estrella
de neutrones y una estrella supermasiva (95), producciones de ALPs' es posible debido a
procesos como Primakoff, bremsstrahlung o coalescencia de fotones. Sin embargo, debido a
la presencia de p™ en las diferentes capas de la estrella de neutrones, ocurre un efecto de
apantallamiento y el foton adquiere una masa cinética (plasmon), valor que impone un cota
maxima a la energia que pueden adquirir los ALPs. Aunado a esto, es necesario considerar las
tasas de pérdida de energia de ALPs, y la probabilidad de escape del interiory la superficie de
la estrella. En los estudios anteriores, esta cota en la energia que pueden adquirir los ALPs se
encuentra alrededor de 1 GeV. Tanto el escenario de colapso estelar como el de coalescencia
entre una estrella masiva y una estrella de neutrones son posibles progenitores de un GRB,

"Un escenario similar para vqarc Sera posible, aunque es necesario explorar con mas detalle las condiciones y
tasa de produccion que se esperan de este tipo de progenitores
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y una poblacion de particulas de DM es posible desde el inicio en que ocurre el destello.

ESCENARIO 2. FUSION DE PARES. En este escenario, la produccion de particulas de DM es el
inverso del proceso de produccion de pares. En este caso, procesos como:

et +e —7v + a('Ydark)

e +e” —2a(vdark)

permiten tener una poblacion de ALPs 0 v44,« €n el medio circundante del GRB. Ademas, la
energia que pueden alcanzar ALPS y ~4,,'S €sta acotada a la energia maxima que pueden
alcanzar los electrones en el medio circudante, del orden de ~ 100 TeV. Sin embargo, es ne-
cesario indicar que la seccion eficaz de interaccion en este proceso puede ser muy baja, y la
densidad de particulas de ALPs 0 v4a,k'S, N0 sea suficiente para detectar los fotones de 18 TeV
en la Tierra.

ESCENARIO 3. MULTICOMPONENTE. En este escenario, CDM no esta compuesto por una sola es-
pecie de particulas, sino multicomponente, por ejemplo un candidato con masa a escalas de
GeV o TeV, mas un candidato ligero (ALP 0 v4ar)- En este tipo de escenarios, una posibilidad
es la aniquilacion a los candidatos mas ligeros. En este caso, la energia maxima que pueden
alcanzar ALPs 0 74,,'s depende de la masa del candidato masivo.

Dada la posibilidad de ciertos escenarios para explicar una poblacion de particulas de CDM
durante el destello, nos interesa revisar qué propiedades deben tener estos candidatos. La
discusion siguiente se centrara solamente en ~yga'S.

Partiendo del hecho de la deteccion de al menos un foton con energia de 18 TeV por el Ob-
servatorio LHASSO (con una incertidumbre en energia de alrededor de ~ 20 %) durante una
ventana de At ~ 2000 s, y asumiendo que la energia transferida a vgark's puede ser 0.01E;5, 0
0.1E2, calculamos el valor de la probabilidad de supervivencia de fotones con que llegan a la
Tierra. Notar que la diferencia respecto a otros trabajos propuestos anteriormente radica en
que la poblacion inicial en el GRB es de ~4,.('s. A las asunciones anteriores, hemos agregado
el hecho de que la tasa de produccion de ~4,,’s €s contante, al menos, durante la ventana de
At ~ 2000 s, asi como que la probabilidad es constante para el intervalo de energia asociado
con el foton de 18 TeV, de 10 TeV a 25 TeV.

~dark'S, son candidatos ligeros a CDM que pueden ser producidos en algunas extensiones a
SM, y aunque su produccion no es debida a un proceso térmico, es posible tener candidatos
que pueden explicar la densidad reliquia de CDM requerida por las observaciones. El esce-
nario mas simple es asumir que v4ar's son el boson de norma de una interaccion U(1) en un
sector oscuro (aislado) del SM. Interacciones entre ambos sectores son posibles, y es el aco-
plamiento entre v45.'s ¥ fotones del que seria posible obtener cotas y propiedades al sector

2El valor de la energia transferida es acotada a estos valores para no afectar la dinamica y evolucion del GRB.
Sin embargo, valores tan grandes como 30 % pueden ser considerados, en comparacion a la energia que puede
ser transferidaae™’s.
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oscuro. Una descripcion mas completa sobre este acoplamiento se aborda en Seccion 1.3.3.
Los parametros del v4ark que rigen el acoplamiento con fotones son la masa de foton oscuro
m,... Y angulo de mezcla para el acoplamiento entre foton y foton oscuro x.,.,

La probabilidad de supervivencia de fotones dada una poblacion de ~vga's esta basada en
los experimentos de luz a través de paredes y con la suposicion extra de que no hay campo
magneético en el recorrido de gy, para llegar a la Tierra. Esto no es un escenario realista,
y la inclusion de efectos debido al medio y al campo magnético de los diferentes medios
entre el GRB y la Tierra (Jet, galaxia huésped, medio intergalactico, Via Lactea), sin embargo
como una primera aproximacion utilizamos la Ecuacion (1.7) para el calculo de probabilidad
de interaccion. También es necesario considerar el efecto de EBL ya que la mitad del recorrido
entre el GRBy la Tierra, es realizado en estado de foton. Esto lo consideramos por normalizar
por la longitud de oscilacion de un estado de ~4,. @ Un estado de foton.

Usando el valor de la probabilidad de supervivencia para fotones para una poblacion de
Ydark'S, encontramos que valores en m., . en elrango de 10~'2eva10~'% eV, y v, de 1071¢
hasta 10~'° pueden explicar la observacion del foton de 18 TeV proveniente del GRB 221009A.
También encontramos que a este rango de energias, la region de valores permitidos que
explican el foton de 18 TeV no tiene una dependencia con la energia del foton.

Conclusiones

De manera general, en este trabajo mostramos que el modelo aceptado de synchrotron-self
compton (SSC) no puede explicar los fotones de alta energia detectados por LHAASO para el
GRB 221009A. Entonces, propusimos la existencia de una poblacion de candidatos ligeros de
DM (ALPs y v4ark) cOMo los responsables de la produccion de fotones de alta energia debido a
conversiones entre foton y estos candidatos. Exploramos las consecuencias de esta hipotesis,
y encontramos que la energia transportada por DM no esta en conflicto con la dinamica del
GRB.

Observamos que un escenario en el que produccion de candidatos ligeros de CDM, en par-
ticular yqark's, permite explicar la observacon del foton de 18 TeV, y que los parametros de
tales candidatos se encuentran en regiones que permiten explicar la cantidad de DM que ob-
servamos hoy en dia. Sin embargo, mas estudios son necesarios para probar la viabilidad de
tales escenarios, en particular debido a la tasa de produccion durante el GRB, puede inducir
cambios que deberian ser observados en la curva de luz de fotones medida en la Tierra.

Este trabajo esta publicado en Astrophysical Journal: https://iopscience.iop.org/artic
le/10.3847/1538-4357/acb700.
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M. M. GONZALEZ", D. AVILA ROJAS?, A. PRATTS?, S. HERNANDEZ-CADENA?, N. FRAIJA, R. ALFARO?, Y. PEREZ
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ABSTRACT

Gamma-ray bursts (GRBs) have been considered as potential very high-energy photon
emitters due to the large amount of energy released as well as the strong magnetic fields
involved in their jets. However, the detection of TeV photons is not expected from bursts
beyond a redshift of z > 0.1 due to their attenuation with the extragalactic background
light (EBL). For these reasons, the recent observation of photons with energies of 18 and
251 TeV from GRB 221009A (z=0.151) last October 9th, 2022 has challenged what we know
about the TeV-emission mechanisms and the extragalactic background. In order to explain
the TeV observations, recent works exploring candidates of dark matter have started to
appeatr. In this paper, we discuss the required conditions and limitations within the most
plausible scenario, synchrotron-self Compton (SSC) radiation in the GRB afterglow, to in-
terpret the one 18-TeV photon observation besides the EBL. To avoid the Klein-Nishina
effect, we find an improbable value of the microphysical magnetic parameter below 10~
for a circumburst medium value > 1cm~2 (expected in the collapsar scenario). Therefore,
we explore possible scenarios in terms of ALPs and dark photon mechanisms to interpret
this highly-energetic photon and we discuss the implications in the GRB energetics. We
find that the ALPs and dark photon scenarios can explain the 18 TeV photon but not the
251 TeV photon.

Keywords — gamma-ray burst: general — gamma-ray burst: individual (221009A) — gamma
rays: general — emission processes — dark matter — axion-like particles — ALPs — dark photon
— dark sector

54. Introduction

Gamma-ray bursts (GRBs) are characterized by a prompt emission in the energy range of keV
to MeV with a wide range of spectral and temporal features. They also present a late phase
called afterglow which is observed at energies from radio to -rays with longer duration than
the prompt emission. They are classified based on their hardness ratio (159; 160) and duration
of their prompt emission (106). In particular, longer bursts are those with a duration larger
than 2 s and are associated with the death of massive stars through core-collapse (118; 196).
The fireball model (51; 93; 143) explains the prompt emission as the dissipation of kinetic
energy in internal shocks and the afterglow phase through shocks generated by the collision
of the expanding blast wave with the external medium (see 153, for a complete review).
In both cases, synchrotron radiation is the responsible cooling mechanism only up to the
energies of a few GeVs (79; 107; 189; 192). Thus, high (> 10 GeV) and very-high-energy (VHE,
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> 100 GeV) emissions are described (for high emission) and predicted (for VHE emission) by
inverse Compton scattering of lower energy photons by electrons (22; 78; 82; 191) at different
regions of the jet and by other hadronic models that we do not discuss here because of the
known limited baryonic content of the jet (62). In leptonic models, the VHE emission appears
delayed with respect to the prompt emission as a consequence of the time for the shock to
approach the deceleration radius (124) and the time that takes the yvy-opacity to decrease
(e.g., see 35). In fact, the striking detections of GRB 180720B, GRB 190829A and GRB 190114C
above energies of 100, 200, and 300 GeV by the H.E.S.S. and MAGIC observatories (2; 94) were
described as inverse Compton emission. In all cases, the emission appeared hours after the
prompt phase.

On October 9th, 2022, one of the most luminous (or probably the most luminous depending
on the final corrected flux) gamma-ray bursts ever recorded was detected by the Fermi-GBM
instrument (188), followed by SWIFT (64) and by several other missions as well. Initial obser-
vations by GBM show that GRB 221009A consists of two main emission episodes followed by
a long tail; the first one with a duration in the tens of seconds and a fluence of approximately
2.2 x 107° erg cm~2. The second, a multi-peaked emission, lasting around 327 s ((109), preli-
minary T9o) reached a fluence of approximately 2.912 x 10~2 erg cm~2 (109). The duration of
the tail is still being determined but it is in the order of two thousand seconds. While other
missions detected GRB 221009A at relatively the same time periods, all of them reported dif-
ferent estimations for the fluence and some of which have revised their initial reports due
to saturation of their instruments at high energies (140; 141). Nevertheless, all the fluences
reported for the second emission episode remain in the order of 1072 erg cm~2. The ground-
based locations are consistent with uncertainties. Observations of the counterpart began at
approximately To+150 s in the X-ray band (184) and several hours later in the IR, radio, and
optical bands (46; 67; 72; 98; 113; 183). Moreover, spectroscopic observations of the afterglow
with the GTC's OSIRIS and the VLT’s X-Shooter instruments resulted in an estimated redshift of
z = 0.151 (50; 61). Further observations of the afterglow are still being carried out by multiple
missions. Land-based and space-based observatories were still able to detect the GRB coun-
terpart tens of days after the GBM trigger in the aforementioned bands (32; 136; 148; 149; 171),
including the notable observations made by the James Webb Space Telescope (111) and by
the Hubble Space Telescope (110). Interestingly enough, the latter discusses how a faint NIR
emission extending approximately 1” around the position of the afterglow could be the host
galaxy of GRB 221009A. Among the various missions that observed GRB 221009A, the LHAASO
observatory reported a detection with two of its three sub-arrays; WCDA and KM2A. LHAASO-
WCDA array detection was centered at RA = 288.3°, DEC = 19.8°, within 2,000 s after the trigger
time, with energies above 500 GeV and significance above 1000, while LHAASO-KM2A's detec-
tion had a significance above 100 and the highest energy photon at 18 TeV. This marks the
first-ever detection (100) of a GRB with energies above 10 TeV. The detection of an 18 TeV
photon is certainly already intriguing, but if true, the report by the Carpet-2 air shower array
of a photon-like air shower that corresponds to a 251 TeV photon (68) is amazing considering
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its redshift of z = 0.151. However, Fraija et al. (80) have already identified some PeV sources
with locations consistent with the position of the 251 TeV photon.

Given what has been mentioned above regarding the observations of the brightest transient
event ever seen, a fast conclusion could mislead the description of GRB 221009A toward inver-
se Compton scattering. However, it is the need to understand how to avoid the EBL attenuation
of a flux of photons with energies of 18 TeV (in the best scenarios the attenuation factor is
~ exp(—13.3), (91)) and 251 TeV (attenuation factor is ~ exp(—175.9)) that takes us to consi-
der alternatives that invoke Dark Matter (DM) particles in this work. VHE photons detected by
LHAASO may also be explained by proton synchrotron emission from accelerated ultra-high-
energy cosmic rays (UHECRs), as shown by (201). Additionally, these energetic photons could
be explained by the line of sight component of this flux. Some studies also explore Lorentz
Invariance violation effects on v — v absorption (76; 112; 202).

The nature of DM is still unknown, although according to the best cosmological model (A
CDM), Dark Matter constitutes around 25 % of the energy density of the universe (155). There
are several candidates that have been proposed that could describe the nature of dark mat-
ter. Among them, the most studied candidate are Weakly Interactive Massive Particles (WIMPs)
(165) which arrive naturally from a super-symmetric extension of the standard model. Howe-
ver, the Large Hadron Collider at CERN has not found evidence of supersymmetric particles,
and other DM candidates are being considered, such as Axion-Like particles (ALPs) and dark
photons (43).

Dark photons are proposed to be the gauge bosons of a dark sector under the group U(1)
(97). They are considered to be massive and predominantly interact with photons from the
standard model. A kinetic mixing/coupling with the standard model (SM) photon is possible,
leading to photon-dark photon conversions either under the presence of magnetic fields or in
the vacuum. Because of the small interactions between dark photons and other SM particles,
it is possible for dark photons to travel cosmological distances.

ALPs are pseudo-scalar bosons that generalize the concept of Quantum Chromodynamics
(QCD) Axions and arise from models Beyond the Standard Model (BSM). Their production
happened in the early inflationary Universe. Both of them, Axions and ALPs, are excellent
candidates to be the dark matter of the Universe (1; 65; 157) . Since they are cold dark matter
(CDM), they agree with ACDM (190).

Currently, DM and gamma-ray bursts have been linked only by a few authors. The observations
of photons with energy of tens to hundreds of GeV are explained as a possible signature of
DM; even though, Inverse Compton scattering is considered to be the most plausible mecha-
nism. However, the combination of VHE emissions and a moderate redshift in GRB 221009A
cannot be easily explained by just Inverse Compton scattering, and more complex scenarios
are needed. Among different possibilities, we summarize three scenarios of DM production in
GRBs that could fit some of the features observed in GRB 221009A. How these DM particles
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are released, created, or accelerated is out of the scope of this paper. However, we explore
the consequences of a initial beam of light DM produced in the GRB, and could motivate new
investigations of production mechanisms of light DM particles in GRBs, as the one described
in (130).

Scenario one: Several studies (75; 163) proposed the production of light DM candidates during
the core collapse of a massive star, leading to the production of a burst of DM that may escape
from the surface of the star. We review the case for ALPs, but the same conclusions are valid
for dark photons. For ALPs, different mechanisms contribute to the total production rate such
as the Primakoff process, Bremsstrahlung, electron-positron fusion, and photon coalescence.
The dominant contributions to the production rate depend on the mass of the ALP, see (75).
However, due to screening effects and the kinematic mass of the photon, the maximum energy
estimated for the ALPs produced during the core collapse is lower than 1 GeV. This means
that the probability to generate ALPs with energies £ > TeV is very low. There are searches
for ALPs under these hypotheses by using data from the Gamma-Ray Spectrometer (47) and
Fermi-LAT Observatory (59; 147) within energies below 300 MeV. If GRB 221009A is likely the
result of the core collapse of a massive star, ((50), (23) further studies are needed to extend the
production of ALPs or any other dark-matter particle to energies of at least to tens of TeV. A
BdHNI typical binary-driven hypernova type I, carbon-oxygen core with a companion neutron
star (17) is also proposed as the progenitor of GRB 221009A. If this is the case, production of
ALPs is still possible in the neutron star, see for example (95). The neutron star survives some
time after the burst allowing the production of ALPs (147).

A second possible scenario to create light DM is the fusion of pairs of electron-positron (et e~
fusion) to light DM, (75). This process should be able to occur with particles produced after
the burst flash, and even during the afterglow. The maximum energy of the ALPs produced in
this case must be at least the observed photon energy of 18 TeV (or even the 251 TeV photon).

Finally, the third scenario implies that the DM in the Universe could be multi-component,
including a heavy component (for example, a WIMP with masses above 100 TeV) plus a light
DM component (either an ALP or dark photon candidate). Scenarios with multi-component
dark matter have been explored in colliders and direct and indirect DM searches, for example,
Batell et al. (37); Feldman et al. (73); Zurek (203). In this case, during the core collapse of the
progenitor (GRB 221009A), the WIMP annihilation could be enhanced by particle capture from
the star (38) and produce photons with a continuous spectrum at energies near the mass of
the candidate. This emission should be isotropic, and the photons produced during the WIMP
annihilations are converted to ALPs and converted back to photons after entering the Milky
Way to reach observatories on Earth. A variation of this situation is that the DM candidate
annihilates directly to dark photons (156) that oscillate to standard model photons, which
could be detected on the Earth.

In this paper, we explore these scenarios to explain the high energy emission detected in
GRB 2210009A. First, in Section 5.2, we discussed the values of the microphysical parameters to
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Parameter Value Reference
Eiso 2 x 10°* erg (186)
d, 2.2317 x 10%" ¢cm
p 2.4 (108)
EBL model Gilmore (91)
Buw ~ 3uG (102)
BHostGal ~ 3uG assumed as MW
Bijet 105G (123)
djet 10%cm (123)
dHostqar hOSt 30 kpce assumed as MW
dyw < 30kpc less than MW diameter
apym 1.8 & 2.5 assumed
Energy carried by DM 1-10% assumed

Tabla 5.1: Parameters considered in our calculations.

obtain electron energies below the Klein-Nishina limit so that the Synchrotron Self-Compton
(SSC) emission can take place. We assume, as for all long bursts, that the density of the su-
rrounding medium, 5, is larger than 1 cm 3. In Section 5.3, we explore an alternative scenario
in which there is a release of dark matter by the burst. We estimate the minimum survival
probability for a photon to come from a DM oscillation and reach Earth. Then, we explore
the candidate’s region of ALPs and dark photons as the DM particles generated in the burst.
Finally, we summarize our conclusions and give final remarks.

5.2. Leptonic Inverse Compton Scattering

Within the leptonic emission models, SSC is the preferred mechanism either in the reverse (81;
88; 105; 125; 131) or forward external shocks (145; 170). The duration of the emission generated
in the reverse shock is expected to be shorter (as flashes) and at energies lower than the
emission released in the forward shocks. The two main episodes of GRB 221009A appeared
during the first ~ 600 s of the bursts. Although LHAASO does not report the detection time of
the 18-TeV photon or whether it is unique or one of many 10 TeV-photons, the duration of the
observation is given as ~ 2000 s. Thus, we will assume for the purposes of this analysis, that
the VHE emission lasted as long as the LHAASO observation duration which is much longer
than the prompt duration of 327 s (without considering the long tail as reported by (109)).
Then, here we will analyze the case of SSC in forward shocks to explain the TeV-photons of
GRB 221009A.

The SSC process occurs when the same electron population that radiates synchrotron photons

up-scatters them to higher energies as E5% ~ ny?Eifjn, where the notation j = m, c represents

the minimum and cooling frequencies. The maximum flux that the SSC process can reach
F3¢ ~ kT depends on the maximum synchrotron flux and the optical depth. The spectral

max

breaks and the maximum flux for SSC emission in the afterglow can be expressed as (169)
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fast cooling n = 1), = = 0.151 is the redshift, £}, is the equivalent kinetic energy, d. is the lu-
minosity distance calculated by considering the cosmological parameters presented in (39),
n = 1cm™3 is the density of the surrounding medium, €. and ez are the microphysical para-
meters related to the total energy given to accelerate electrons and to amplify the magnetic
field, respectively, with the constraint of ¢, + ep < 1 (169). We adopt the convention Q, = %
in cgs units. The SSC light curve (x10~? mJy) in the fast-cooling regime is
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where E, = 10 TeV and t = 103 s correspond to the energy band and timescale of this process.
A direct effect on the SSC spectrum due to the Klein Nishina regime is the suppression of up-
scattered synchrotron photons. Considering the evolution of the bulk Lorentz factor I" 5
and cooling electron Lorentz factor +. « ¢~z (170), the break energy in the KN regime EEN =
v.I'mc? (193) is given by

]

1+2z\
KN
EXN ~ 67.2GeV < o1 >

1 1
e\l s (Ep\ T/t \ 1
(1+7) (10*3) m <1054) (103) - (54)

Clearly, the observation of 18 and 251 TeV-photons requires even higher values for E§CN to
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avoid a large photon suppression. Figure 5.1 shows the allowed values of ez assuming n >
lem ™3 (typical value for long bursts; 175), a kinetic energy efficiency of 20 % (108) and values
for the Klein Nishina break energy above 18 TeV at t = 2000 s and 251 TeV at ¢t = 5000 s (See
Table 5.1 for other GRB parameters considered). The choice of ¢ assures that the TeV-photons
could have been observed at any time within the observational period. As shown, the requi-
red values of ez are less than 10765 or 10~7° depending on the energy of the TeV-photon
observed and the observational duration. However, many studies have described multiwave-
length afterglow observations using values of ez between 107° to 10~! (144; 146; 168; 195; 198).
If the TeV-photons come in the first 10 seconds of the burst, these upper limit values are re-
laxed slightly, but not enough, to values of -5.5 and -6.6 for 18 and 251 TeV Klein Nishina break
energies, respectively.
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Figura 5.1: eg as a function of the density of the surrounding medium. The blue zone corres-
ponds to an huﬁfcN > 18 TeV and ¢ = 2000 s while the superimposed grey zone corresponds to
EXY > 251 TeV and ¢ = 5000 s.

Considering the dependence on time of the SSC lightcurve (Equations 5.2 and 5.3), the ma-
ximum flux will happen in the first seconds of the burst. Then, we estimate the flux at the
observation times of 1, and 5000 seconds, requiring E§CN greater than 250 TeV (for t=0-5000
s),ann = 1.2cm ™3, eg = 1077% and ¢, = 1076, The resulting flux at the energy of 18 TeV
decreases from 8 x 10720 ergem ™25~ at t=15t0 2.1 x 10723 ergcm 257! at t=5000 s. This flux
is already too small to reach the Earth and to be detected by LHAASO even if EBL does not
attenuate it. Note that the energy uncertainty of LHAASO allows the energy of the photon to
be up to 25.2 TeV where the EBL attenuation is much larger, ~ exp(—25.6).

In summary, SSC mechanism in external forward shocks can produce TeV-photons only when
extreme and unlikely values of the microphysical parameters are considered in order to avoid
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a rapid decrement of the cross-section (and the SSC emission) when approaching the Klein-
Nishina regime. Furthermore, even if SSC were the case, the energy flux would be too small to
explain the observations of TeV photons as we will discuss in Section 5.3.1. Then, in the next
section, we consider the circumstances under which the emission of DM could be responsible
for TeV-photons.

5.3. Dark Matter Scenario

As discussed in the introduction, the production of DM in GRBs has been studied for ener-
gies of a few GeVs. There is still a lot of work to be done before these or similar theories
explain the observation of TeV photons in GRBs by the creation of DM at the progenitor stage.
Furthermore, the identification of release mechanisms will be an even harder task. Neverthe-
less, if TeV-photons are observed to be associated with long GRBs at redshifts beyond 04,
new descriptions using DM are the obvious candidates to avoid the EBL. In this section, we
estimate the minimum survival probability, P,, for the DM scenarios to explain the observa-
tions of GRB 221009A, in particular the one from LHAASO and discuss possible scenarios for
ALPs and dark photons candidates. In this framework, the survival probability carries infor-
mation about conversion of DM to photons, the EBL attenuation, and the loss of photons by
reconverting to DM.

5.31. TeV-Photon Detection

The number of y-ray photons observed, N, by LHAASO or CARPET-2 in an energy range de-
pends on their effective area A(E,) (taken from Ma et al. (117) for LHAASO and Dzhappuev
et al. (69) for CARPET-2), the time of the observation between t,,;, and t,,.«, and the photon
flux reaching the detector.

tmax E’y,max
N, = / / A(Ey)®(Ey, t)dE,dt. (5.5)

tmin EWAVmin

As mentioned before, the survival probability encapsulates the DM oscillation (which depends
on the energy of the DM candidate) as well as the EBL attenuation and any other effect due
to the magnetic fields present in the jet and the host galaxy (which depend on the photon
energy). The DM candidates considered here have a mass mpy; < TeV, then the energy of
the DM candidate can be taken equal to the photon energy, and the survival probability can
be given only in terms of the photon energy. Then, the time independent photon flux can be
given as,
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where « is the spectral index of the DM, and N is the normalization factor of the DM flux.
Then, Equation 5.5 is rewriten as,

E’y,max

N, = AtNy / A(EQ( £y

1TeV

> h P, (E,)dE,. (5.7)

~,min

and the Ny can be calculated considering the total energy carried by DM, Epy; . We assume
a fraction of the isotropic energy to be released by the DM candidates with efficiency similar
to or lower than the fraction released as kinetic energy of electrons in the SSC framework.
Values as large as 30 % can be found in literature (164). However, to avoid problems with the,
well known, dynamics of the fireball, we have taken two conservative values of 1% and 10 %.

max

Arrd? | E, \ “"
EDM,T = [1 — 10 %]EZ'SO = T2 Ny / ( i’ > dE'y, (58)

1+z 1 TeV

E’y,min

where d, is the luminosity distance of the GRB. Then, we calculate, with Equations 5.8 and 5.5,
Ny, and P,(E), required to describe the observed TeV-photons. In order to simplify the calcu-
lation we assume that the survival probability follows a flat distribution in the energy range of
interest. Then, a can be taken as the photon spectral index. This allows to constrain the mini-
mum value for P, (E) that can explain the 18 TeV photon measured by LHAASO-KM2A and/or
the 251 TeV photon. We take the index of 1.8, reported by Fermi-LAT in a refined analysis of
GRB 221009A between 100 MeV - 1 GeV (152). Nevertheless, we give the normalization and the
survival probability for a spectral index of 2.5 to show the impact of a different assumption.
We show our results in Table 5.2.

E,, fraction Normalization at 1 TeV LHAASO 18 TeV CARPET-2 251 TeV
[Tev-1em—2s71] Photon Probability Photon Probability

apm = 1.8
0.01 1.72 x 1078 6 x 107° > 1
0.1 1.72 x 1077 6 x 1076 0.71
aOpDM = 2.5
0.01 3.66 x 1078 20 x 1077 >1
0.1 3.66 x 1077 20 x 1076 0.48

Tabla 5.2: Flux normalization at 1 TeV, Ny, of the photon flux and the survival probability,
P, (E), calculated assuming a fraction of the isotropic energy given to DM to observe at least
one photon by LHAASO-KM2A, between energies of 10 — 25 TeV, and one photon by CARPET-2,
between energies of 0.1 — 10 PeV.

The survival probability is low but definitely larger than the attenuation factor by EBL. The
photons generated at the GRB are attenuated by the EBL in their journey from the burst to
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the Earth and this correction is always applied to the photon flux reported by instruments.
Moreover, in the case of GRB 221009A the energy of the observed photons, of tens and hun-
dred TeVs, pushes the system to the Klein Nishina regime making it enormously hard to obtain
the photon energies and fluxes required to describe the observation. However, if the energy is
released as DM, a small fraction, lower than 30 %, will oscillate into photons before reaching
our galaxy. These photons will be subject to EBL attenuation. But, the remaining DM particles
will oscillate into photons until reaching the MW resulting in a photon flux in general agree-
ment with the timing and position of the burst. The obtained minimum survival probability of
1079 (1075) for a fraction of the E,, energy of 10 % (1 %), a similar fraction released as kinetic
energy of electrons, favors the DM scenario over the SSC in the case of the 18 TeV photon. It
is a reasonable value and competitive with respect to the EBL attenuation within the energy
range of the photon when considering the LHASSO’s energy uncertainty, this is an energy bet-
ween 10.5 and 25.2 TeV. However, for the 251 TeV photon, the minimum survival probability
obtained is close to or even higher than 1 pushing the DM scenario to the exclusion region
in the case of ALPs and to dark photon masses below ~ 2 x 107 eV as shown in the follo-
wing subsection. Thus, the most probable scenario for the 251 TeV-photon is the correlation
to close PeV-sources as pointed out by Fraija et al. (80).

5.3.2. Axion-Like Particles

Under the effect of magnetic fields, ALPs and photons oscillate into each other. Thus, an ALP
from a burst with the kinetic energy of TeVs could oscillate into a TeV-photon at any point of
its journey to the Earth, in particular, while entering the Milky Way (128). Given the lagrangian
of ALPs by (161):

1 1 -
Larp = 5(8ua8“a — mZa,Q) + ﬁaFWF’“’. (5.9)
where a is the ALP field , m, the ALP mass and F),, the Faraday Tensor and FH jts dual. The
coupling between ALPs and electromagnetism is given by:

1 ~ .
Loy = —aF, F" = ag. E.B, (510)
4f,
where g, is the coupling constant and E, B are the electric and magnetic fields respectively
(161).

The ALP-Photon system traveling along the line of sight is given by the propagation equation
(60). As mentioned earlier, we do not assume a starting population of photons because the
preferred mechanism, SSC, can not generate them efficiently. Furthermore, to compensate
for the EBL attenuation, the photon flux should increase at least as the EBL attenuation as
we require higher energies. Photons could oscillate into DM to avoid EBL but this would also
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increase the photon flux to compensate for those lost photons that do not oscillate in the
host galaxy or in the GRB jet. Then, we consider an initial beam made of just DM given by the
density matrix, p = ®®f, at t = 0 as p(0) = diag(0,0,1). Then, the survival probability of a
photon, P,, resulting from an ALP oscillation, to be observed on Earth can be obtained from
the density matrix and mixing matrix M that includes all physical parameters such as those
for the medium, the magnetic field, electron density, and propagation distance. The evolution
equation for the density matrix is given by,

Op
igp = oM, (5.11)

where [ is the propagation distance for a given medium. The survival probability is then,

Py = p11(1) + p2,2(1), (5.12)

with p1 1, p2.2 represent the first and second diagonal elements of the density matrix (44) .

In order to find the survival probability, P,, we use the open code GAMMAALP (127) which allows
various astrophysical environments. We take into account the magnetic fields of the host ga-
laxy, the Milky Way, and the jet of the burst. Clearly, the host galaxy and the jet will trigger the
conversion of the released DM into photons too far away from our observational instrument
so that the converted photon will be absorbed by the EBL. The probability of converting DM
to photons outside of the MW is not negligible. We take it into account as well as the EBL
attenuation of such photon. The values of the magnetic fields considered, see Table 51, are
conservative since they have not been reported yet. The host galaxy is assumed to be similar
in size and magnetic field to the Milky Way.

Assuming that the initial ALP beam originates at the core collapse of GRB 221009A, we consider
two scenarios. The first one considers the magnetic field of the burst jet, the host galaxy’s
magnetic field, and lastly the Milky Way’s magnetic field. In the second scenario, the jet's
magnetic field is not taken into consideration. For the regular component of the Milky Way's
magnetic field, we consider the Jansson model. We assumed nominal values of the magnetic
field of the jet of By = 10°G, n. = 10%¢m ™3, and | = 10'%m (123). GAMMAALP calculates the
traveling distance in the Milky Way of a particle given its direction.

Different ALPs candidates, identified through the m and g, parameters are considered. Figure
5.2 shows P, foram = 1078¢V, goy = 10719GeV L, m = 1077eV , g4y = x10711Gev™; and
m=9x10""eV, goy = 5x 10712GeV L. Interesting candidates are those for which P, is larger
than the EBL attenuation at a given energy. For instance, the EBL attenuation factor is 0.18,
1.6x1077,and 4 x 10~7" for photon energies of 500 GeV, 18 TeV, and 250 TeV, respectively. Thus,
we only show those candidates with survival probabilities larger than the minimum value to
describe LHAASO observations obtained in subsection 5.3.1. As observed, depending on the
candidate, we could have photon contributions at different energy ranges. For instance, the
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candidate shown as a blue solid line will contribute with photons at the three energies of 0.5,
18, and 251 TeV. This could explain also the extremely bright observation by LHAASO at 500
GeV while the other two candidates will not. However, in this case, the first candidate is in
the excluded region by the collaborations of FERMI, H.E.S.S., and CAST (the region above the
dashed line of Figure 5.3) (18; 25; 197). More studies must be carried out to show if there exists
a candidate with this behavior in the region not excluded. Candidates like the one shown in
the dotted blue line are of special interest to explain the 251 TeV-photon since the survival
probability increases with the photon energy. For the third candidate shown as a dashed blue
line, there is an energy range between 18 and 251 TeV where observations of photons will be
more difficult as the survival probability decreases. As observed, the magnetic field of the
GRB jet lowers the survival probability but at the energies of interest, it has almost no effect.
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Figura 5.2: Survival probability of a photon as a function of its energy from an initial beam of
ALP candidates defined by m and g. The red line considers the magnetic field of the GRB jet
while blue lines do not. The vertical lines mark the energies of 18 TeV and 251 TeV as reference.

We calculate the survival probability for a mesh of values for m, and g, for photons with
energies of 18 and 251 TeV. Figure 5.3 shows those candidates with a survival probability above
6 x 1076 for an 18 TeV photon. This value is the lowest of the estimated ones in Section 5.3
and corresponds to a total energy carried by the ALPs of 10 % of E;,, and a spectral index of
1.8. The plot for the region of a 251 TeV photon is omitted as it is contained within the 18 TeV
photon region. The candidates above the dashed line are already excluded by Fermi or H.E.S.S.
As observed, there exists a vast number of not excluded candidates that could explain the
observation of 18 or 251 TeV photons. Note that this region has a strong energy dependency.
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Those candidates closer to the excluded region with lower masses would be more likely to
explain both observations simultaneously.

Py, at 18 TeV

Excluded region
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Figura 5.3: Survival probability of an 18 TeV-photon from an initial beam of ALPs represented in
a mesh of m, and g,,. The black dotted line represents the limits of the exclusion regions that
have been placed by Fermi (197), H.E.S.S. (18), and CAST (25). The exclusion regions are located
above the dotted line (gray shaded region). It can be seen that there are still candidates that
could explain the detection of TeV-photons.

5.3.3. Dark photons

Several conversion probabilities between photons and dark photons have previously been
calculated in the literature. These expressions depend on the experimental setup envisioned
to constrain the parameters of the dark photons, see for example (15; 30; 138; 187; 200), and
(162) for a general expression of interactions between photons and light particles and their
effects. On top of that, in previous years, proposals to use astrophysical sources to observe a
possible effect of the oscillation of photons to dark photons were suggested. For example in
(138), it is proposed to observe if photons from a star can reach Earth when the star is eclipsed
by the moon. Here, we use the method presented in (200) to obtain allowed values of the
mixing angle x and the mass of the dark photon m., to explain the TeV-photons observed
from GRB 221009A. We assume the optical properties of the medium traversed by the photon
are such that the refractive index is 13, and that the absorption coefficient can be neglected
for photons with energies above 100 GeV. Under these assumptions, the expression for the
conversion probability is given by (15; 200):

3the refractive index is computed from the plasma frequency v, related to the electron density n. in the
medium, as /1 — v2/v,. For n. ~ 0.03 cm~?, and TeV-photons (v, > v;,) the refractive index is 1.
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m2,L
P,y = 4x? sin? ( X (513)

where L is the distance traveled by the photon and E, is the photon energy. This expression
corresponds to the case where the external magnetic field is zero which is not our case since
we have to consider the magnetic field of the host galaxy, the Milky Way, and the GRB jet. Fortin
& Sinha (77) gives an expression of the conversion probability when the external magnetic
field is not zero but valid only for photons with energies of E, ~ MeV. Thus, we take Equation
543 as a first approximation. The oscillation length is given by,

E m —2
Losc = 2.56 x 1072 b i . A
osc X <1 TeV) (1 eV pc (5.14)

For energies ~ 10 TeV, the oscillation length is smaller than the EBL attenuation length es-
timated between 2.4 and 3.4 Mpc (133; 173). Additionally, we consider the EBL attenuation of
the TeV-photons for the effective distance traveled by the photon. The final expression for
the survival probability is given by,

Py =(1—P,,) X exp <—T(E7, z)DL> (515)

where 7(E,, z) is the optical depth as a function of the photon energy E,, and the redshift
z. The luminous distance Dy, is given in Table 5.1, and the oscillation length Losc is given
by equation 5.14. We use the public code ebl-table (126) to estimate the EBL attenuation.
We calculate the survival probability for dark photon masses, m.,, in the range from 107° to
10~ peV, and the mixing angle y with values between 10~ and 10~*. Figure 5.4 shows the
parameter space of m., and x when P, > 6 x 1075. Similarly to Section 5.3.2, this value is
the lowest of the estimated ones in Section 5.3.1 and corresponds to a total energy carried
by the ALPs of 10 % of E;s, and a spectral index of 1.8. In this case, the survival probability
is independent of the observed photon energy. We observe that dark photons with masses
smaller than ~ 3 x 107> peV can explain the TeV-photons observed by LHAASO-KM2A. We also
find that the survival probability P, does not depend on the value of the mixing angle x. The
permitted region for dark photons to be considered as DM capable to explain the observations
from LHAASO and CARPET 2 are where the survival probability is required to be larger than
6 x 107% and outside of the excluded region. A strong difference with the ALP scenario is that
dark photons will either explain simultaneously both 18 and 251 TeV-photons or neither of
them.
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P, at 18 TeV and 251 TeV
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Figura 5.4: Survival probability of photons with energies of 18 TeV or 251 TeV for dark photons
with masses m., and mixing angle x. The region below the solid line shows the region where
dark photons are a viable CDM candidate (Allowed DM). The region above the dashed line is
excluded by using observations from the CMB (CMB excluded). The region between the solid
and dashed lines is excluded as dark photons can not explain DM. The data for the allowed
and excluded regions are taken from (30).

5.3.4. Previous GRB observations at energies > 100 GeV

GRB observations have been one of the major challenges for the current VHE ~-ray astro-
nomy observatories. In particular, imaging atmospheric Cherenkov telescopes (IACTs) have
implemented observational programs to search for VHE emissions from GRBs. Most results
have provided upper limits to the photon flux and constraints to the models. However, MA-
GIC and H.E.S.S. are the only two IACTs that have detected GRBs at energies above 100 GeV
(2; 11; 94; 119). Table 5.3 summarises some relevant information about these observations. A
common characteristic along these VHE GRBs is to be classified as long GRBs (Tyy > 30 s), ex-
cept for GRB190829A that, when analyzing its energy flux and luminosity light curve, shows a
rather different behavior (135). It is worth recalling that this sample contains only four bursts
of several thousand observed bursts, so it may not be representative and no significant con-
clusions should arise from it. Nevertheless, we can explore if DM can also explain the obser-
vations at energies of hundreds of GeV.

We have carried out the same procedure as in Section 5.3.1 to obtain the probability of DM
particles to survive as a photon according to the reported fluxes in Table 5.3 after attenuation
by the EBL. Again, we consider a load energy of 1 and 10% of E;,, corresponding to each
burst as well as other parameters as the redshift given also in Table 5.3. Table 5.4 shows
the calculated survival probabilities. They are remarkably similar to each other considering
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GRB detections at VHE

Instrument GRB Energy Normalization Pivot Energy Spectral Redshift Eiso
Range [TeV=tem~25s71] [TeV] Index [erg]
H.ES.S. 180720B 100 — 440 GeV 7.52 x 10710 0154 1.6+ 1.2 0.654 6.0 x 1073
MAGIC 190114C 300 GeV — 1 TeV 1.74 x 1077 0.386 2.167030 04245 2.5 x10%®
H.ES.S. 190829A 200 GeV — 4 TeV - — - 0.0785 ~ 2 x 10°°
MAGIC 201216C 50 — 200 GeV — — — 1.1 4.71 x 10°3

Tabla 5.3: Previous observation of GRBs at energies above 100 GeV performed by IACTs

the flux differences for the same energy fraction. As observed, larger values of the survival
probability than those required for TeV-photons are also calculated. For the case of ALPs,
we show in Figure 5.5 the candidate space for survival probabilities higher than 1073, It is
observed that there are still candidates out of the exclusion region but with low values of the
coupling constant and the lowest masses. In the case of dark photons, the candidate region is
slightly pushed to lower masses as seen in Figure 5.4. Interestingly, these results propose DM
as an alternative scenario to describe the observations of photons with energies of hundreds

of GeV.

GRB name Fio P, Instrument
190114C  0.01Ei, 5.1 x 1072 MAGIC
180720B  0.01Fi, 1.1 x 1072 H.E.S.S.
190114C  0.1Fy, 5.1 x 1073 MAGIC
180720B  0.1E, 1.1 x1073 H.E.S.S

Tabla 5.4: Calculated survival probability for photons with energies above 100 GeV for a given
assumed fraction of E;,, taken by DM particles.
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Figura 5.5: Same as Figure 5.3 but for photons with energy of 500 GeV.
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5.4. Discussion and Conclusions

We have investigated three scenarios. First, we take the most plausible mechanism within
the fireball scenario, the SSC emission in the external forward-shock model, based on the
long duration of the VHE gamma-ray emission and the 18-TeV photon observed. We found
that to avoid the Klein-Nishina regime, very small and unlikely values of the microphysical
parameters are required, and even before considering the EBL attenuation; the resulting flux
is too small to reproduce the observation of at least one photon with an energy of 18 TeV. Ren
et al. (164) modeled the multiwavelength afterglow observations of GRB 221009A in a stellar-
wind-dominated environment considering the Klein Nishina effect and find its emission in
the energy range of 0.1 to 10 TeV to be very bright, peaking at 300 GeV. Even though the
calculated flux at 1 TeV in the first thousand seconds, ~ 1079 ergecm 2571, is below the HAWC
upper limit, final calculations need to be performed to assure that the LHAASO observations
can be reproduced since the corresponding EBL attenuation is ~ 10~7 at energies of 18 TeV.
The forthcoming LHAASO light curve and spectra for GRB 221009A may provide conclusive
information about whether or not SSC is the appropriate mechanism, although with the Klein
Nishina break energy below 1 TeV we consider it unlikely and impossible to explain the 251
TeV-photon. Therefore, it is not clear that a population of TeV-photons is truly released in this
burst at least by SSC emission alone, leading us to explore other alternatives involving DM.

Then, we consider two DM scenarios that can be coupled with TeV-photons, ALPs, and dark
photons. Several authors, such as Galanti et al. (84), Baktash et al. (33), and Troitsky (185) ha-
ve considered a starting population of photons that are transformed into DM and in the MW
is where they get reconverted to photons. As discussed before, we believe that the release
of TeV-photons from GRB221009A is doubtful then instead, we start with a beam of light DM
particles released by the burst. However, as we pointed out in Section 5.1, the production or
acceleration mechanisms of light DM in the GRB are out of the scope of this paper. Nonethe-
less, we have pointed out theories that consider scenarios of DM production in GRBs, which
still need to devise a mechanism to better explain the acceleration of DM particles up to TeV
energies. Most of these theories identified the progenitor as the site with the required con-
ditions to generate DM. We believe that the results of this work could open a new window to
investigations about the production of light DM given the conditions created in the inner re-
gion of the GRBs. In particular the mechanism proposed in (130), the production of ALPs from
first-order phase transitions is considered to explain the observation of VHE photons from
GRB 221009A. Interestingly, the region of viable parameters within this mechanism includes
the region of parameters that we find here to explain the 18 TeV photon. We assume that the
DM release happens very close to the trigger time and lasts over 2 x 10 s. Nevertheless, this
is not necessarily true and may contradict models where the progenitor produces the DM as
it evolves (75; 163).

We find DM candidates outside the excluded regions which are capable of explaining the
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observation of TeV photons in GRB 221009A. In the case of ALPs, candidates with lower masses
and higher coupling coefficients could explain both, 18 and 251 TeV photons simultaneously;
however, they are close to the excluded region. In the case of dark photons, an explanation
of both photons comes naturally at least when the survival probability does not depend on
the magnetic field. Under this hypothesis, the TeV-photons would acquire spectral properties
from dark photons. But more detailed studies are needed to estimate the dependence of the
survival probability with the magnetic field.

We have shown how the ALP’s scenario could or could not contribute at different energy ran-
ges. In particular, we have explored the parameter space to describe previous observations
of GRBs at hundreds of GeV as well as the LHAASO observation of GRB 221009A. Again, this
may come naturally if there exist light-dark photons with energies of hundreds of GeVs while
in the case of ALPs the allowed region decreases dramatically towards the lowest masses and
low coupling constants. The values found of the survival probability leave the door open to
ALPs to explain hundred of GeV emission. Nevertheless, a detailed study considering diffe-
rent DM spectra, including spectral lines, is required. The confrontation of the results with the
spectra observed beyond 10 TeV will definitely help to distinguish the mechanism necessary
to produce such a high energy emission from very distant sources.

We have calculated survival probabilities for our two DM scenarios considering the burst’s
observable parameters. For those unknown quantities, we have used conservative values for
long bursts. We have included the jet, host galaxy, and Milky Way environments. We have
found a loss of ~ 30 % of photons by conversion of ALPs before reaching the Milky Way. This
is understood as a consequence of the small jet size and the low magnetic field of the host
galaxy. The correction by considering the intergalactic magnetic field is neglectable. For dark
photons, a detailed estimation of the dependency of the survival probability with the mag-
netic field must be carried out if they remain as candidates. However, we have shown that
dark photons could also be possible candidates even though ALPs have generated a lot mo-
re studies. Our assumptions on the energy taken by DM from the burst are conservative and
plausible when compared with the fraction of energy taken as kinetic energy of electrons
responsible for the emission in other lower frequencies. Thus, the introduction of DM would
not affect other elements of the burst evolution. If DM is present in GRBs, the information ca-
rried by the light curve will be crucial in order to disentangle possible theories to explain the
production and release mechanisms of DM in GRBs, as well as the nature of the DM particle
involved.

This work was supported by UNAM-PAPIIT project numbers 1G101320 and 1G101323.
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6 I Conclusiones y consideraciones finales

La astronomia de UHE ~ray's brinda una ventana interesante para busquedas indirectas de
materia oscura ya que permiten explorar espacios de parametros que dificilmente pueden
ser alcanzados por experimentos en laboratorios terrestres. Este es el caso de WIMPs con
masas a escalas de TeV o conversiones entre candidatos ligeros y UHE ~ray's que pueden
ocurrir en eventos catastroficos como un GRB. En este sentido, observatorios con rangos de
operacion a escalas de TeV, como HAWC y LHAASO en operacion o CTAO en un futuro, comple-
mentaran los resultados de bisquedas indirectas en otros rangos de energias, asi como las
blsquedas realizadas por otros métodos, en lo que hasta ahora ha sido encontrar senales
que parecen eludir todos nuestros intentos por entender y comprender mejor la DM. Aun con
la nula deteccion de estas senales inducidas por materia oscura en estudios realizados pre-
viamente, hemos logrado (como comunidad cientifica) restringir y aprender que no deberia
ser un candidato a materia oscura.

En este trabajo presento los resultados de bisquedas indirectas a escalas de TeV para tres
objetos de interés diferentes, el ciimulo de Perseo (Capitulo 3), galaxias irregulares enanas
(Capitulo 4) y el recientemente detectado GRB 221009A (Capitulo 5). He realizado los anali-
sis usando datos (simulados u observados) de tres observatorios diferentes, CTAO, HAWC y
LHAASO. Estos analisis exploran el espacio de parametros de candidatos tipo WIMP y ~v4a,k'S
por encontrar posibles senales de UHE ~ray's inducidas por aniquilacion, decaimiento o con-
versiones con los candidatos a materia oscura mencionados anteriormente.

En el caso del ciimulo de Perseo, el objetivo es estimar cual es la sensibilidad de CTAO a ani-
quilacion y decaimiento de WIMPs y cuales deberian ser los limites de exclusion a (owimpv)
y 7wimp €n funcion de la masa de los candidatos. Los calculos fueron realizados para ob-
servaciones con una duracion total de 300 h tomando en cuenta las contribuciones de las
galaxias IC 310 y NGC 1275, y la emision inducida por CRs en el rango de energias de 50 GeV
a 100 TeV. Las observaciones fueron simuladas usando el software ctools y la estimacion
de los parametros de los diferentes modelos es realizada usando el método de Maximum
Likelihood. En la primera parte del analisis, he observado que la presencia de NGC 1275 en
el centro del cimulo puede inducir a una falsa deteccion de una senal inducida por WIMPs,
por lo que incluyo una mascara para cubrir la emision de NGC 1275. Dado que no hay detec-
cion de una sefal de UHE ~ray's inducida por WIMPs, he calculado los limites de exclusion
a (owmpv) Y Twimp para candidatos con masas desde 50 GeV hasta 100 TeV. Los resultados



102 6| Conclusiones y consideraciones finales

muestran que CTAO complementara bisquedas indirectas llevadas a cabo por experimentos
como Fermi-LAT, Magic, H.E.S.S., entre otros. Una conclusion importante de este trabajo es
que en ambientes complejos o con multiples contribuciones a la emision total de UHE ~yay's
puede inducir una deteccion positiva de materia oscura. Este efecto puede deberse a malti-
ples factores, entre los mas importantes se encuentran que una de las fuentes emisoras en
la region domine por completo la emision en la region de interés eclipsando el resto de con-
tribuciones. Es por eso, que es necesario tener un buen entendimiento de la region del cielo
a analizar, es decir, conocer todas las contribuciones a la emision de UHE ~ay's y los modelos
que describen cada emision. Otra conclusion importante se deriva de la comparacion entre
las herramientas de analisis usadas en este analisis, ctools y gammapy (trabajo realizado por
Judit Pérez Romero). Podemos observar que con ambas herramientas se obtienen resultados
congruentes para configuracion de observaciones donde no se incluyen todas las contribu-
ciones al flujo. Para el caso en que se consideran todas las contribuciones a la emision en
la region de Perseo, asi como la morfologia espacial de la emision inducida por WIMPs, se
observa que ambas herramientas arrojan resultados consistentes entre si solo para masas
de candidatos mymp > 1 TeV para canales de aniquilacion/decaimiento a leptones 7.

El analisis llevado a cabo para galaxias dirr considera datos colectados por HAWC para 31
galaxias en el campo de vision del observatorio. El modelo de emision de UHE +y4y's en estas
galaxias solo considera la contribucion de aniquilacion y decaimiento de WIMPs, pues la con-
tribucion debida a regiones de formacion estelar en las galaxias de la muestra se estima a
tener un valor muy por debajo de la sensibilidad de HAWC. Tanto para el analisis combinado
(tomando en cuenta los datos de las 31 galaxias) como individual, no muestran un exceso sig-
nificativo, por lo que los valores de prueba estadistica derivados de Maximum Likelihood son
convertidos en limites de exclusion de (owmpv) Y Twimp €n funcion de la masa de candidatos
desde 1 TeV hasta 100 TeV. De los resultados que obtengo para el analisis combinado se con-
cluye que, a pesar de la mejora observada para candidatos con masas a escalas de decenas
de TeV, es necesario considerar una mejor estrategia para realizar el analisis combinado de
grandes poblaciones. Estas estrategias pueden incluir, pero no estar limitadas, a considerar
objetos dentro regiones con cuentas de fondo similares, de tal forma que fluctuaciones debi-
das a estos eventos puedan reducirse al maximo. Otra conclusion importante de este analisis,
es el hecho de que los limites obtenidos para galaxias dirr y dSph clasicas son del mismo or-
den, por lo que analisis combinando observaciones de ambas poblaciones también deberia
de permitir mejorar los limites de exclusion obtenidos en este analisis. La conclusion para
el caso de galaxias dSph ultra débiles es similar, si consideramos que los valores estimados
de masa asociada a DM en estas galaxias presenta grandes incertidumbres y los limites de
exclusion podrian ser menos restrictivos de lo que se obtuvo para el analisis con HAWC.

La deteccion de un foton con energia reportada de 18 TeV por parte de LHAASO y asociado al
GRB 221009A ha significado un nuevo reto a los modelos estandar propuestos para explicar
la emision de alta energia en GRBs. La explicacion que proponemos en este trabajo involucra
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la presencia de candidatos a CDM en eventos energéticos como un GRB. El modelo descrito
aqui involucra que particulas de materia oscura ligeras deban de ser creadas durante el GRB,
y bajo esa hipotesis estudiamos que valores de probabilidad de conversion a UHE ~ray's de-
ben tener candidatos ligeros a CDM pueden explicar el foton con energia de 18 TeV detectado
por LHAASO. Los candidatos que revisamos fueron ~ygyar's Y ALPs. Para ambos casos encon-
tramos que valores permitidos de los parametros para ambos candidatos pueden explicar
la observacion de LHAASO. También de los calculos realizados, encontramos que de ocurrir
este estallido de candidatos ligeros a CDM durante el GRB, la energia transportada por estos
candidatos no requiere porcentajes de la energia isotropica del GRB, de tal forma que la evo-
lucion del GRB permanece sin cambios. Solo queda recalcar que el objetivo del trabajo no
es encontrar o describir los mecanismos que permiten tener una produccion de estos candi-
datos durante el GRB, sino estudiar si es posible encontrar candidatos viables y la region de
parametros que pueden explicar el foton observado por LHAASO. También, hago notar que
mi enfoque en el foton reportado por LHAASO se debe a que el foton a mas altas energias
(E ~ 251 TeV) reportado por CARPET-2 es asociado, mas probablemente con una fuente de
origen galactico.

6.1. Trabajo a futuro

Para finalizar este trabajo, a continuacion presento algunos puntosy propuestas que podrian
considerarse a futuro como complemento a los resultados mostrados en esta tesis.

El cimulo de Perseo fue seleccionado para realizar el calculo de sensibilidad a aniquila-
cion/decaimiento de WIMPs con CTAO debido a que se contempla dedicar tiempo de ob-
servacion a las galaxias IC 310 y NGC 1275 que se encuentran en el centro del cimulo y que
han sido detectadas en rayos gamma por otros observatorios, como Fermi-LAT y Magic. Ade-
mas, las observaciones de otros cimulos como Virgo y Fornax pueden representar un reto
observacional mas complejo al tener tamanos angulares de 6 y 3 grados respectivamente.
Adicionalmente, se espera que la emision inducida por interacciones hadronicas en el medio
intracimulo tengan un flujo menor en los cimulos de Virgo y Fornax, en comparacion con
Perseo. Sin embargo, estudios de sensibilidad y limites esperados de Perseo y otros ciimulos
de galaxias también pueden ayudar no solo a CTAO, sino a otros observatorios a considerar
tiempos de observacion para otros cimulos de galaxias. Por otro lado, dada la complejidad
del cimulo de Perseo, es necesario considerar una buena estrategia de observacion que per-
mita poder discernir de manera 6ptima las contribuciones a la emision de UHE ~ry's en el
cimulo. Trabajo a futuro incluye evaluar estrategias de analisis y observacionales para el
cimulo de Perseo y otros cimulos en el campo de vision de CTAO, también pensando en con-
siderar analisis combinados entre una poblacion de cimulos de galaxias. En el Gltimo caso,
podria significar dedicar menor tiempo de observacion por objeto de interés considerado en
la muestra, pero los limites obtenidos podrian ser incluso mejores que los obtenidos para
observaciones profundas del cimulo de Perseo.
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Los observatorios de campo de vision amplio como HAWC y LHAASO, y en un futuro SWGO,
también brindan una oportunidad Unica para realizar bisquedas indirectas de materia oscura
en grandes poblacionesy complementar las biusquedas realizadas por arreglos de IACTs. Esto
es posible, también al hecho de que la presencia de materia oscura es generalizada a todas
las galaxias y cimulos. Una posible desventaja de esto, como lo mencioné anteriormente, son
las fluctuaciones de los eventos de fondo que deben de ser consideradas y tratadas de forma
adecuada para poder obtener valores confiables de los parametros que describen la natu-
raleza de los candidatos a CDM. Trabajos a futuro basados en la técnica que he presentado
aqui incluyen el analisis combinado de galaxias irregulares usando datos de los observato-
rios Fermi-LAT y HAWC, asi como ampliar el analisis realizado con HAWC incluyendo una mejor
estrategia para incluir galaxias en la muestra, asi como incluir mas tiempo de observacion de
los datos.

Investigaciones relacionadas al GRB 221009A también estan planeadas para un futuro, en
particular, para estimar el impacto de candidatos ligeros de CDM al flujo emitido de fotones
en el GRB, asi como los mecanismos de produccion que deberian de ocurrir en el GRB para
tener una poblacion de particulas de CDM en el momento en que ocurre el GRB.
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