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Resumen

El GRB (Gamma-Ray Bursts, Destellos de Rayos Gamma) 221009A fue detectado el 9 de octubre
de 2022 por los observatorios satelitales Swift-BAT y Fermi-GBM, seguido posteriormente en
otras longitudes del espectro electromagnético por otros observatorios como Fermi-LAT, AGILE,
Konus-Wind, Swift-XRT, INTEGRAL, GTC’s OSIRIS, entre otros. Este GRB es el mas brillante
detectado hasta la fecha. Entre las observaciones reportadas destacan las de las colaboraciones
de LHAASO y Carpet-2. LHAASO reporté mas de 5,000 fotones con energia mayor a 500 GeV
con una significancia de ~ 1000 dentro de 2,000s después de la deteccién por parte de Swift-
BAT y Fermi-GBM y el foton mas energético fue de 18 TeV con una significancia de ~ 100. Por
su parte, Carpet-2 report6 la deteccion de un fotén con energia de 251 TeV después de 5000s.
Asi, el GRB 221009A es el primer GRB en ser detectado a energias mayores a 10 TeV. Dado
el redshift estimado de z = 0.151, las observaciones de LHAASO y Carpet-2 estan fuertemente
atenuadas por el EBL (Extragalactic Background Light, Luz de Fondo Extragalactica). Explicar
una emisién tan energética que no se vea afectada por el EBL no ha sido sencillo de interpretar,
poniendo a prueba los mecanismos de emisién y aceleracién més aceptados para describir la

emision de rayos gamma de muy alta energfa de los GRBs.

En esta tesis se presentan los resultados del estudio de la emisién a energias de TeV detectada en
el GRB 221009A. Se analiza la posibilidad y limitantes de producir fotones de energias arriba de
10 TeV bajo el modelo de emision SSC (Synchrotron self-Compton, Sincrotron auto-Compton)
en choques externos considerando el efecto Klein-Nishina. Se encuentra que el modelo lepténico
méas aceptado es poco plausible para generar fotones de tan alta energia. Debido a esto, se
propone que durante el surgimiento del GRB se producen o aceleran particulas ligeras de materia
oscura; considerando ALPs (Azion-Like Particle, Particula Tipo Axion) y fotones oscuros. En
particular, mi contribucién en ese trabajo fue calcular la probabilidad minima de conversion
de las ALPs a fotones para que LHAASO y Carpet-2 pudieran detectar fotones de 18 TeV y
251 TeV respectivamente. A partir de estas probabilidades, estudié el espacio de pardametros en
busca de valores permitidos, de ALP y fotones oscuros, capaces de explicar los fotones de 18 TeV
y 251 TeV.

Asi mismo, en esta tesis se extiende el trabajo para incluir la dependencia energética de la prob-
abilidad de supervivencia y determinar las condiciones espectrales requeridas de la poblacién de
ALPs. Finalmente, se discuten las repercusiones en los resultados al explorar distintos modelos

de EBL, en particular los modelos de Franceschini, Gilmore y Kneiske.
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Abstract

Gamma-ray Burst (GRB) 221009A was detected on October 9th, 2022 by the Swift-BAT and
Fermi-GBM instruments, subsequently followed up by other observatories along the electro-
magnetic spectrum such as Fermi-LAT, AGILE, Konus-Wind, Swift-XRT, INTEGRAL, GTC’s
OSIRIS, along with others. This GRB is the brightest ever detected up to date. Among these
GRBs’ observations those reported by the LHAASO and Carpet-2 collaborations stand out.
LHAASO reported 2,000s after Fermi-GBM trigger more than 5,000 photons with energies
above 500 GeV with a significance of ~ 1000 and that the most energetic photon was of 18 TeV
with a significance of ~ 100. On the other hand, Carpet-2 reported the detection of a 251 TeV
photon after 5,000s. Thus, GRB 221009A is the first GRB detected at energies above 10 TeV.
Because of the estimated redshift of z = 0.151, LHAASQO’s and Carpet-2’s observations are at-
tenuated by the Extragalactic Background Light (EBL). Explaining this emission has not been
an easy task as it has challenged the accepted emission and acceleration mechanisms to describe

the very-high energy gamma-ray emission of GRBs.

In this work, the results of studying the very-high energy gamma-ray emission detected for the
GRB 221009A are shown. The possibility and limitations of producing photons with energies
above 10 TeV are analyzed under the Synchrotron self-Compton (SSC) emission model taking
into account the Klein-Nishina effect. It is found that the most accepted leptonic model is
implausible to generate photons at these very-high energies. Because of this, it is proposed that
light dark matter particles are produced or accelerated during the formation of the GRB; in
particular Axion-like Particles (ALP) and dark photons. The minimum conversion probability
into photon required for LHAASO and Carpet-2 to be able to detect 18 TeV and 251 TeV photons
respectively is calculated. From these probabilities, the ALPs and dark photons parameter space
is studied to find allowed values able of explain the 18 TeV and 251 TeV photons.

In addition, the previous work is extended to include the energy dependence of the survival
probability and find out the required spectral conditions of the ALPs. Finally, a production
mechanism of ALPs and the implications on the generated particles maximum rate for different

spectral and temporal assumptions are explored.
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]_ Introducciéon

En el Universo existen distintas fuentes astronémicas con la capacidad de emitir rayos césmicos
y rayos gamma de muy alta energia, como los AGNs (Active Galactic Nuclei, Nicleo Galactico
Activo), PSRs (Pulsar, Pualsar), SNRs (Supernova Remnant, Remanente de Supernova) y GRBs
(Gamma-Ray Bursts, Destellos de Rayos Gamma). Para lograr un mejor entendimiento de la
dindamica y evolucién de estos objetos, se requiere conocer y explicar los distintos mecanismos

de emisién y aceleraciéon que ocurren en estas fuentes.

Actualmente existen distintos observatorios dedicados a la astrofisica de muy altas energias, los
cuales se enfocan en la deteccién de rayos gamma, rayos coésmicos y neutrinos. En cuanto a
los rayos gamma, las observaciones se realizan de forma directa o indirecta; la primera emplea
observatorios satelitales, mientras que la segunda utiliza observatorios terrestres. Las principales
diferencias entre ambas técnicas de observacion son su campo de visién, su drea de recoleccion,

su resolucién angular y su eficiencia para discriminar la sefial del ruido de fondo.

Las primeras observaciones de rayos gamma fueron realizadas a mediados del Siglo XX por obser-
vatorios satelitales que detectaron emision difusa de la Galaxia y algunas fuentes extragalacticas
(Kraushaar et al., 1972; Fichtel et al., 1973; Thompson et al., 1975; Swanenburg et al., 1981).
Uno de los observatorios satelitales mas importante es el Telescopio Fermi el cual cuenta con
distintos instrumentos, de entre ellos LAT (Large Aarea Telescope, Telescopio de Gran Area) es

un instrumento capaz de detectar fotones con energias de 20 MeV < E < 300 GeV.

Por su parte, los observatorios terrestres utilizan las interacciones de los rayos césmicos y rayos
gamma con las particulas de la atmosfera para detectar la EAS (FEztensive Air Shower, Cascada
Atmosférica Extensa) que generan. Estos instrumentos se pueden dividir en dos tipos, los IACTs
(Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, Telescopio Atmosférico Cherenkov) y los WCDs
(Water Cherenkov Detector, Detector de Cherenkov en Agua). Entre los primeros se encuentran
MAGIC (Major Atmospheric Gamma ray Imaging Cherenkov Telescope), H.E.S.S. (High Energy
Stereoscopic System) y VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System);
entre los segundos estéan el Observatorio HAWC (High Altitude Water Cherenkov) y LHAASO
(Large High Altitude Air Shower Observatory). Si bien ambos tipos de observatorios tienen ven-
tajas y desventajas, sus observaciones son complementarias entre si ya que ambos instrumentos
son mas sensibles a distintos intervalos de energia (para mas informacion respecto a este tipo de
observatorios ver Sitarek (2022)).
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Entre las fuentes astrofisicas de rayos gamma de muy altas energias, los GRBs destacan por
la gran cantidad de energia que liberan en segundos (10°! — 10°° erg). Su primera deteccion
fue realizada por los satélites Vela, la cual fue accidental y la sigui6 otros 16 eventos similares.
Mas tarde, en 1973 se publicé un trabajo en el que se logré descartar al Sol y la Tierra como
las fuentes emisoras, concluyendo que su origen cosmologico (Klebesadel et al., 1973). Desde
entonces diversas misiones se han dedicado a monitorear el cielo lo que ha permitido la deteccién
de mas GRBs. Entre las principales misiones estan: BATSE, BeppoSAX/HETE, Swift y Fermi.
Asi, en 1997 se logré la primera deteccion de la contraparte 6ptica en un GRB, lo que permitio

determinar su distancia (Metzger et al., 1997).

Clasificados en dos tipos, largos y cortos, los GRBs son pulsos muy luminosos de radiacion
gamma que provienen de distancias cosmolégicas y estan distribuidos isotrépicamente en el
cielo. Dos tipos de progenitores de GRB se han identificado: el colapso gravitacional de es-
trellas masivas y la colision de objetos compactos, asociados a GRBs largos y GRBs cortos

respectivamente (Bromberg et al., 2013; Barnacka & Loeb, 2014; Tarnopolski, 2015).

La emision de un GRB se produce cuando un jet relativista disipa su energia cinética mediante
choques, generando una emision temprana (prompt) y una emision tardia (afterglow) . La
emisién temprana se cree que se produce cuando capas de material en el jet alcanzan otras capas
de menor velocidad, generando ondas de choque que aceleran electrones que radian rayos X por
sincrotron y rayos gamma por SSC (Synchrotron self-Compton, Sincrotron auto-Compton). En
la emisién tardia, se observa un espectro de multi-frecuencias que abarca desde radio hasta rayos
gamma, producida por emision de sincrotron y SSC o EIC (Ezternal Inverse-Compton, Compton
Inverso Externo) de las particulas aceleradas en la onda de choque que se genera por el frenado

del jet con el material del medio circundante. (Piran, 2004; Zhang, 2018).

Por su origen extragalactico de los GRBs, su emisién en rayos gamma es atenuada por interaccion
con el EBL (FExtragalactic Background Light, Luz de Fondo Extragalactica) (Franceschini &
Rodighiero, 2017). Esta atenuacion aumenta con la energia de los fotones emitidos y la distancia
del GRB a la Tierra, por lo que es poco probable la deteccion de rayos gamma con energia del
orden de TeV en GRBs que se originan a redshifts z > 0.1. No obstante, candidatos ligeros
de DM (Dark Matter, DM) acoplados a fotones del modelo estandar, como las ALPs (Azion-
Like Particle, Particula Tipo Axién) o los fotones oscuros, son escenarios més alla del modelo
estandar capaces de explicar la deteccion de fotones a estas energias con origen a distancias

mayores a z 0.1, evitando la atenuacion por EBL (Galanti & Roncadelli, 2022).

El 9 de octubre de 2022 se detecto el destello de rayos gamma GRB 221009A en longitudes de
onda desde radio hasta rayos gamma (Dichiara et al., 2022; Pellegrin et al., 2022; Durbak et al.,
2022; Brivio et al., 2022; Pillera et al., 2022). De entre todas las observaciones, LHAASO reporto
més de 5000 fotones por encima de una energia de 500 GeV, y un fotén con maxima energia de
18 TeV. Esta es la primera deteccion de un GRB a energias mayores a 10 TeV. La deteccion
de LHAASO establecié un nuevo paradigma, pues se espera una atenuacion del espectro a esas

energias debido a la interaccion con el EBL, ademas de una atenuacién en la emision por SSC
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por el efecto Klein-Nishina. Distintas propuestas han sido exploradas para explicar la emision
y deteccion de un foton de 18 TeV por el GRB 221009A (Laskar et al., 2023; Williams et al.,
2023; Sato et al., 2023a; Lucarelli et al., 2023).

En esta tesis se presenta el estudio de la primera detecciéon de emision a energias > 10 TeV
del GRB 221009A, y se analiza la posible asociaciéon de esta emision con candidatos ligeros de
DM. La tesis se divide de la siguiente manera. FEn el Capitulo 1, se abordan los principales
mecanismos de aceleracion de rayos cosmicos y emision de rayos gamma. En el Capitulo 2, se
explican algunas de las generalidades de los GRBs y sus observaciones a muy altas energfas. En
el Capitulo 3, se habla sobre candidatos ligeros de DM, centrandose principalmente en las ALPs
y fotones oscuros. En los Capitulos 4 y 5, se presentan los articulos de investigacién derivados
de este trabajo. Finalmente, en el Capitulo 6, se presentan y resumen las conclusiones de este

trabajo.

1.1. Aceleraciéon de Rayos Cosmicos

Los rayos cosmicos fueron descubiertos a principios del siglo XX por Victor Hess (Hess, 1912).
Sus resultados, asi como su origen extraterrestre, fueron corroborados por diversos estudios
(Millikan & Cameron, 1926; Rossi, 1934; Schein et al., 1941). Este origen puede ser Galéactico o
extragalactico, y se componen de hadrones como leptones. Su espectro se extiende desde energias
de 1 GeV hasta 10! GeV como se muestra en la Figura 1.1, el cual sigue una ley de potencias
cuyo indice espectral tiene un valor aproximado de o = 2.7. A partir de una energia de 10 GeV
se cree que comienza una region de transiciéon en su composiciéon y en su origen, Galactico y
extragalactico. Mientras que méas alla de 10° GeV se observa un corte en el espectro asociado a la
interaccion resonante de los rayos cosmicos con el CMB (Cosmic Microwave Background, Fondo
Cosmico de Microondas), el cual recibe el nombre de corte GZK (Greisen-Zatsepin-Kiz’min)
(Zatsepin & Kuz’min, 1966).

El principal mecanismo de aceleracién de rayos césmicos es el llamado mecanismo de primer
orden de Fermi (Fermi, 1949). Este mecanismo propone que la aceleracion ocurre en ondas de
choques generadas por ejemplo, en el jet de un GRB debido a la interacciéon de capas del material

a diferentes velocidades.

1.2. Emisiéon de Rayos Gamma

Los fotones de alta energia y muy alta energia presentes en el Universo pueden producirse
mediante la interaccién de la materia con el medio circundante, campos magnéticos y campos
de radiacion. Estos procesos de interaccién son responsables de la produccién de rayos gamma en
el universo. En general se dividen en dos procesos, lepténicos y hadrénicos, segiin las particulas

que interactiian para su produccién, los cuales se explican a continuacion.



4 1| Introduccion

Energies and rates of the cosmic-ray particles
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Figura 1.1: Espectro de energia para los rayos césmicos con energia arriba de los 100 GeV'.
Créditos: Hillas (2006).

1.2.1. Procesos Leptonicos

Los procesos leptonicos de emisién son el resultado de las interacciones entre leptones, asi como
de estos con campos electromagnéticos, en las cuales es posible la emisién de fotones de muy alta
energia. Este tipo de procesos se discuten a continuacién y son tratados a mayor profundidad
en Rybicki & Lightman (1985).

1.2.1.1. Compton Inverso

Dentro de los procesos lepténicos la creacién de rayos gamma a energias de TeV se debe a la
dispersion de IC (Inverse Compton, Compton Inverso) de fotones de baja energia por electrones o

positrones relativistas. Otro proceso leptéonico es el denominado SSC (Synchrotron self-Compton,
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Sincrotron auto-Compton) (Gould, 1979), donde los mismos leptones generan los fotones de
baja energia por radiacién sincrotréon para después dispersarlos por IC. Cuando los fotones de
baja energia provienen de un campo de radiaciéon externo se denomina EIC (External Inverse-

Compton, Compton Inverso Externo) .

1.2.1.2. Sincrotron

La radiacién sincrotréon es generada por electrones o particulas cargadas con velocidades rela-
tivistas bajo la influencia de un campo magnético, generando un espectro continuo. Las condi-
ciones para poder emitir este tipo de radiacién se da en fuentes astrofisicas donde hay campos

magnéticos y las particulas son aceleradas a velocidades relativistas, como ocurre en los GRBs.

El movimiento del electréon alrededor de las lineas de campo es de tipo helicoidal y se puede
descomponer en una componente paralela y una perpendicular al campo magnético que se esté
atravesando. El movimiento circular del electréon inducido por el campo magnético tiene una

frecuencia de giro wp dada por:

qB
Yemec

(1.1)

wp =

donde ¢ es la carga del electron, B es la magnitud del campo magnético, 7. es el factor de

Lorentz del electrén y c es la velocidad de la luz.

La potencia total radiada por un sélo electréon se puede obtener a partir de la formula de Larmor,

resultando

2¢*(Bsena)?
_ A212
P=~p Tgcga (1.2)

donde 5 es la velocidad relativa a la de la luz, m. es la masa del electron y « es el angulo entre

el campo magnético B v el vector velocidad del electrén o

Promediando sobre todos los angulos, para una velocidad fija se obtiene a la siguiente expresion

para la potencia promedio radiada por un electron:

4
P = zorey**Us, (1.3)

con Up = B?/87 la densidad de energia magnética y la seccion eficaz de Thompson o =
87(q?/mec?)? /3.

Si se considera una poblacién de electrones relativistas, la emision total es la superposicion de
la emisién de cada uno de los electrones. En el caso 6pticamente delgado, el espectro de una

poblacién de electrones tiene la forma:

F, o« BPHY/2y=(-1)/2 (1.4)



6 1| Introduccién

donde B es la componente perpendicular de campo magnético, v es la frecuencia de los fotones
emitidos y p es el indice espectral de la distribuciéon de energia de los electrones, la cual tiene
forma de ley de potencias N(E) < E~P. Asi, el flujo total de emision de sincrotron de una
poblaciéon de electrones tiene tambien una forma de ley de potencias como se aprecia en la

Figura 1.2.

Single electron spectrum
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Figura 1.2: Espectro de la radiacién sincrotrén de una poblaciéon de electrones. La ley de
potencia surge como la suma de la radiacién producida por electrones individuales al girar

alrededor de lineas de campo magnético. Créditos: Carroll & Ostlie (1996)

Ademas, se tiene absorcion de la emision por parte de la misma poblacién de electrones. La auto-
absorcion se vuelve importante a frecuencias bajas, y se dice que la regién se vuelve épticamente
gruesa. Existe un valor de la frecuencia, denominada frecuencia de auto-absorcion vs,, para la
cual ocurre la transicién entre el caso 6pticamente grueso y delgado. Debido a que la emisién es
no térmica, se tiene que para el caso 6pticamente grueso, el espectro de emision de los electrones

esta dado por

F, x B11/2V5/2 para vV < Vsq. (1.5)

1.2.1.3. Sincrotrén auto-Compton

Para una poblaciéon de electrones relativistas, el efecto Compton inverso toma relevancia y hay
transferencia de energia de los electrones a los fotones del campo de radiacién circundante. Si los
fotones son los emitidos por la misma poblacién de electrones mediante sincrotrén, a la emision
se le denomina SSC (Synchrotron self-Compton, Sincrotron auto-Compton). En la emision SSC,
el foton se propaga generalmente en la misma direccién que el electron que lo dispersa. Sin

embargo, la seccion eficaz de interacciéon presenta una disminuciéon cuando la energia de los
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fotones es mayor respecto a la energia de los electrones. Esta reduccién en la seccion eficaz se

conoce como efecto Klein-Nishina (Klein & Nishina, 1929), el cual se muestra en la Figura 1.3.

o
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Figura 1.3: Seccién eficaz relativa para la interaccion Compton inversa, o/or vs la energia
relativa entre los fotones y electrones. A mayor energia de los fotones la secciéon eficaz comienza
a decrecer. Créditos: Vink (2020).

1.2.2. Procesos Hadroénicos

En los procesos hadroénicos, los rayos gamma son producidos a través de la interacciéon de particu-
las subatoémicas, como protones y neutrones, con campos magnéticos y fotones de energia mas
alta. Los protones y neutrones son acelerados a velocidades cercanas a la luz en los entornos mas
extremos del universo, como en agujeros negros supermasivos y jets relativistas. Al interactuar
con otros protones, neutrones o fotones se pueden producir rayos gamma. Los principales pro-
cesos hadronicos en un contexto astrofisico se detallan a profundidad en Cerruti (2020), mismos

que se discuten a continuacién.

1.2.2.1. Interaccién protén-protén

Es posible que los protones acelerados interaccionen con otros protones. En la interaccion

protén-proton (p — p) se pueden tener los siguientes productos:

p+p—p+p+n’
p+p—p+n+at,
p+p—p+p+a +71 .
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De estos posibles canales de interaccion, aquel que resulta en un pién neutro, 7%, es de mayor

interés ya que los piones neutros decaeran en dos fotones de muy alta energia.

7T0—>7—|—’y.

1.2.2.2. Interaccién protéon-foton

Por otro lado, también es posible que los protones acelerados interaccionen con campos de

radiacion. En la interaccion proton-foton (p — «y) los principales canales de interaccion son:

p+y—n+7,
p+y—p+a’.

0

Una vez més, el canal que resulta en un 7 contribuira a la emisién de rayos gamma.

1.2.2.3. Radiacién sincrotrén por protén

Protones pueden ser acelerados dentro de ondas de choque a energias ultra relativistas, perdiendo
su energia mediante la emisiéon de radiacion por sincrotrén, pudiendo emitir fotones con energias
del orden de TeV. Sin embargo, se espera que la mayor parte de la energia de los protones se
pierda a través del proceso p — (Gupta & Zhang, 2007). Este proceso puede ser posible dentro
de un jet relativista donde los campos magnéticos son altos y la aceleracién de particulas es
posible (Mannheim, 1993).

1.3. Atenuaciéon por EBL

La EBL (FEztragalactic Background Light, Luz de Fondo Extragalactica) se compone por toda la
radiacion resultante de las primeras estrellas y protogalaxias del Universo temprano, asi como
de una contribucién de las galaxias en el Universo observable. Es decir, contiene informacién de
la energia liberada desde la época de recombinacion. Abarca un amplio intervalo del espectro
electromagnético, 0.1 — 1000 um. El EBL tiene un papel importante la propagaciéon de rayos

gamma de alta energia originados a distancias cosmolbgicas.

Los fotones de muy alta energia pueden interaccionar con otros campos de radiacién menos
energéticos mientras se propagan en el Universo. Esta interaccion se da a través de la produccion
de pares electron-positron. En el caso de fotones del orden de TeV la produccion de pares se ve
favorecida, lo que resulta en una fuerte opacidad para la propagacion de estos fotones (Kneiske
& Dole, 2010; Finke et al., 2010; Dominguez et al., 2011; Gilmore et al., 2012; Franceschini
& Rodighiero, 2017; Saldana-Lopez et al., 2021). Por lo tanto, las interacciones de fotones de
muy alta energia emitidos por una fuente astrofisica, interactuaran con los fotones del EBL
creando pares, lo que resulta en la atenuacién del flujo de fotones de muy alta energia emitido

originalmente por la fuente. Esta atenuacién debida a las interacciones con el EBL esta dada
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por:

Fobs = srceiT(EVZ)y (16)

donde Fj,. es el espectro intrinseco de la fuente, F,us es el espectro observado, y 7(F, z) es la

profundidad 6ptica como funcién de la energia E de los fotones y el redshift z de la fuente.

Conforme la energia del fotén y el redshift aumentan, la atenuaciéon que sufre el espectro de
fotones es mayor. La Figura 1.4 muestra el comportamiento de la opacidad optica respecto a la

energia de los fotones.
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15,2, 25,3, 4
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Figura 1.4: Profundidad o6ptica como funciéon de la energia del fotén emitido por una
fuente a distintos redshifts para el modelo de Franceschini. De abajo para arriba z =
0.003, 0.01, 0.03, 0.1, 0.3, 0.5, 1, 1.5, 2, 2.5, 3, 4. Las lineas negras corresponden al trabajo pre-
sentado en 2017, mientras que las lineas rojas al trabajo presentado en 2008. Créditos: Frances-
chini & Rodighiero (2017)

En el siguiente capitulo de esta tesis se dard una introduccién sobre los GRBs, su emision a

energias mayores a 100 GeV y las observaciones a esta escala de energia.
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2 Destellos de Rayos Gamma

Los GRBs son de los eventos mas luminosos en el Universo, que emiten a lo largo de todo el
espectro electromagnético y cuya distribucion en el cielo es isotropica (Mészaros et al., 2000;
Tarnopolski, 2017). Se caracterizan principalmente por sus perfiles temporales, denominados
curvas de luz, los cuales varian para cada GRB siendo tnicas. Desde su descubrimiento se han
detectado numerosos GRBs a distancias cosmologicas (Paczynski, 1986; Savaglio, 2006). Se han
realizado diversos trabajos para clasificar y descifrar la naturaleza de estas fuentes (Kouveliotou
et al., 1993).

Un parametro importante para la clasificacion de los GRBs es el llamado Tyg, el cuél se define
como el tiempo en el que se tienen contenidas entre el 5% y el 95% de las cuentas totales del
GRB observadas por un instrumento en especifico. Estudios de la distribucion de las duraciones
de los GRBs resultaron en una distribucién bimodal, indicando dos tipos de clases (Kouveliotou
et al., 1993; McBreen et al., 1994; Horvath, 2002; Qin et al., 2013). SGRBs (Short Gamma-Ray
Burst, Destello de Rayos Gamma Corto) y LGRBs (Long Gamma-Ray Burst, Destello de Rayos

Gamma Largo) con un valor tipico de Tyg = 2 — 3 s para separar ambos tipos (Figura 2.1).

140
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Figura 2.1: Clasificacion a partir una muestra de 1966 GRBs tomados del catédlogo de BATSE.
Se puede observar una distribucién bimodal al tomar la energia pico E}, y el Ty de la muestra.
Créditos: Shahmoradi & Nemiroff (2015).
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En lo que respecta su naturaleza, se han propuesto diversos modelos para poder explicar la
emision observada en los GRBs. Las curvas de luz se caracterizan por la presencia de dos tipos
de emisiones: la primera, denominada temprana, corresponde a una emisiéon de corta duraciéon
(1073 — 103 s), irregular y compleja que puede estar formada por uno o varios picos en el niimero
de cuentas detectadas; la segunda se denomina tardia y es una emisién cuyo comportamiento
esté bien caracterizado y su duraciéon puede ser del orden de 107 s (Piran, 2004; Chandra & Frail,
2011; Levine et al., 2023). Uno de los mas aceptados para explicar en su mayoria la emision
temprana y tardia es el llamado modelo de la Bola de Fuego (Fireball) el cual se describe a

continuacion.

2.1. Modelo de Fireball

La emisién de los GRBs se ha clasificado en dos etapas segin las observaciones que se han
realizado, dependiendo de la energia de la emisién observada y el tiempo en el que se presenta
(Gehrels & Mészaros, 2012). A estas etapas se les conoce como emision temprana (prompt
emission) y emision tardia (afterglow). En los GRBs, se propone que un objeto compacto
conocido como progenitor expulsa material a velocidades cercanas a las de la luz, lo que da lugar
a la formacién de un plasma extremadamente caliente compuesto por electrones, positrones,
rayos gamma, protones y neutrones (Sari et al., 1998). A medida que este jet interactia con
el medio circundante, va barriendo materia que eventualmente detiene el jet y forma una onda
de choque donde se aceleran electrones a altas energias. Estos electrones acelerados emiten
radiacién de sincrotron, asi como radiacién por IC. Este modelo, con el cual es posible describir
ambas emisiones, se conoce como Modelo de Fireball (Meszaros & Rees, 1992; Rees & Meszaros,
1992; Meszaros & Rees, 1993).

Para la emisién temprana, el GRB expulsa material que experimenta procesos de disipacion
interna que resultan de la colisién entre capas que se mueven a diferentes velocidades que al
encontrarse generan ondas de choque. Las ondas de choque internas son responsables de la
emisiéon temprana y la variabilidad temporal observada en las curvas de luz, mientras que las
ondas de choque externas se originan en el medio interestelar y explican adecuadamente la
emisién tardia (Sari et al., 1998; Granot & Sari, 2002; Kumar & Zhang, 2015).

Otro parametro importante es la llamada energia isotropica, Fis,, la cual asume una liberacion
isotrépica de energia de un progenitor. Debido a la variabilidad observada en las curvas de luz
de los GRBs y las escalas de tiempo en las que se da, la energia debe de ser liberada en las
mismas escalas de tiempo por el progenitor. Para que esto pueda ser posible el progenitor debe
de ser un objeto compacto. Sin embargo, para poder explicar la emisién observada de los GRBs
no es suficiente con la presencia de un objeto compacto, ya que la duracion de los destellos es
mas larga que el tiempo de caida libre del material alimentando al objeto compacto. Por lo que

es necesaria la formacion de un disco de acrecion alrededor del objeto compacto.
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Figura 2.2: Diagrama del modelo de Fireball. Los choques internos entre las capas de material
lanzado a distintas velocidades son las responsables de la emisién temprana. Los choques exter-
nos entre el material lanzado y el medio interestelar son los responsables de la emisién tardia.
Créditos: NASA Goddard Space Flight Center

2.1.1. Progenitores

Dos tipos de progenitores han sido confirmados, los cuales estan asociados a los LGRBs y SGRBs:
el colapso de una estrella masiva y la fusion de objetos compactos respectivamente (Woosley,
1993; Li & Paczynski, 1998; Hjorth et al., 2003; Levan et al., 2016; Levan, 2018). En la Figura

2.3 se ilustran ambos escenarios progenitores.

2.1.2. Modelo de Colapsar

En este modelo se asume una estrella masiva que colapsa en un sistema disco-objeto compacto.
La estrella debe perder la mayoria de su envolvente de gas e hidrégeno antes de colapsar y
debe tener un momento angular lo suficientemente grande para mantener un disco de acreciéon
alrededor del objeto compacto resultante (Woosley, 1993). En resumen, la mayor parte de la
envoltura estelar es expulsada y el ntcleo de hierro de la estrella masiva colapsa en un objeto
compacto. El material que posee el suficiente momento angular se concentra en el plano ecua-
torial del objeto compacto formando un disco de acrecion, mientras que el demas material cae
radialmente hacia el objeto compacto y un jet colimado de materia es emitido a velocidades
relativistas con factores de Lorentz del orden de I' ~ 100 (MacFadyen & Woosley, 1999).

Del modelo del colapsar se dedujo que los GRBs asociados a este progenitor no podian durar
mas de 2s, por lo que se le asoci6 a los LGRBs el colapso de una estrella masiva. Ademas, de
este modelo se espera la presencia de Supernovas, en particular de tipo Ic, en la mayoria de los

LGRBs. Sin embargo, la tasa de ocurrencia de los LGRB es menor en comparacion a la tasa de
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Figura 2.3: Principales etapas que presentan dos posibles progenitores de un GRB. Izquierda:
el progenitor es la fusion de objetos compactos en un sistema binario. Derecha: el progenitor es

el colapso de una estrella masiva. Créditos: Amati (2021).

Supernovas en una galaxia por afio (Woosley & Bloom, 2006). La razon por la cual no todas las
supernovas de tipo Ic producen GRBs esté probablemente relacionada con las extremadamente
bajas metalicidades y la rotacion de la estrella pre-SN (Podsiadlowski et al., 2004). Pese a las
dificultades para detectar una Supernova, este modelo fue sustentado por la asociacion entre el
GRB 980425 y la Supernova 1998bw (Bloom et al., 1998). Dada la asociacion GRB-SN; si los
LGRBs provienen del colapso de una estrella masiva, entonces su galaxia huésped debe de tener
regiones de formacion estelar (Paczyniski, 1998; Campisi et al., 2009; Kriihler et al., 2015; Perley
et al., 2016).
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2.1.3. Modelo de Fusion de Sistemas Binarios Compactos

En la fusién de sistemas binarios compactos la duraciéon del evento esta limitada por la formacion
de un disco de acrecién de tamano mucho menor al formado en el modelo del colapsar. Este
disco se forma a partir de la materia remanente a la fusién de los objetos compactos. Estos
sistemas pueden estar conformados por NSs (Neutron Star, Estrella de Neutrones), BHs (Black
Hole, Agujero Negro) (Narayan et al., 2001). Cuando el sistema es de tipo NS-NS; luego de la
fusion el remanente es un agujero negro rodeado de un disco de acrecién. Si el sistema es de tipo
NS-BH, mediante disrupciéon de marea de la estrella de neutrones se genera un disco de acreciéon
alrededor del agujero negro. La acrecién del material y reconexiones magnéticas dan lugar a la

formaciéon de un jet colimado relativista.

Los SGRBs ocurren tanto en galaxias de tipo temprano (Bloom et al., 2006), como en galaxias de
tipo tardio (Fong et al., 2013). Ademaés, estan asociados a regiones con baja tasa de formacion
estelar como es de esperarse de sistemas binarios de objetos compactos (Boco et al., 2019).
Por otro lado, en el modelo de fusién entre objetos compactos se espera la emisiéon de ondas
gravitacionales. En el 2017, LIGO detecté la onda gravitacional GW170817, resultado de la
fusion de un sistema NS-NS, cuya asociacién con el destello de rayos gamma GRB 170817A
confirmé como progenitor de SGRBs la fusion de un sistema binario compacto (Goldstein et al.,
2017; Savchenko et al., 2017; Abbott et al., 2017).

2.1.4. Emisiéon Temprana

La emisién temprana se asume que es generada por los choques internos en el jet relativista
emitido por el motor central del GRB, y se cree que es debida a la radiacién por sincrotréon de
electrones relativistas. Esta emisién ocurre a una distancia de 10" cm < r < 10" cm del motor
central. Su duracion se define por Ty y ha sido observada en un amplio intervalo de duraciones,
del orden de 1072 — 103 s (Pe’er, 2015).

El principal mecanismo de aceleraciéon de los electrones en los choques internos mediante el
proceso de aceleracion de Fermi de primer orden (Kirk & Schneider, 1987). Los rayos gamma
son emitidos cuando parte de la energia cinética del material eyectado se convierte en radiacion.
Esto tiene lugar en los choques internos, donde ocurren colisiones entre capas de plasma con
diferentes velocidades que forman ondas de choque donde se aceleran electrones. Se produce

emisién por sincrotrén de rayos gamma por los electrones acelerados.

2.1.5. Emision Tardia

La emisiéon tardia corresponde a la detectada a escalas de tiempo desde minutos a meses a lo largo
de todo el espectro electromagnético. Presenta un espectro multi-frecuencia, que va desde radio
hasta rayos gamma y ocurre a distancias mayores a las de la emisién temprana (r > 10'° cm).
Esta fase se explica a través de la emision por sincrotrén y SSC en los choques externos del jet

relativista del GRB con el medio circundante.
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Se considera que la expansion del jet genera dos choques: uno en direcciéon de la propagacion
del jet a través del medio circundante (forward); y otro en sentido contrario (reverse) que se
propaga dentro del mismo jet. La emision tardia resultante depende de las condiciones del
medio y de la aceleraciéon de las particulas dentro del jet. Por lo tanto, esta emisién contiene
informacién relevante sobre el GRB y su dindmica: ambiente, progenitor, propiedades del jet y
los parametros microfisicos. La evoluciéon temporal de esta emision esté descrita por una ley de

potencias (Sari et al., 1998).

2.2. Emision de GRBs a Muy Altas Energias

Las detecciones de emision a alta energia ~100 GeV, sugieren que los GRBs deberian de emitir
también a energias de TeV. Esta emisién a muy alta energia se predijo que podria ser observada
durante la emision tardia mediante la emision por SSC generada en los choques externos del jet
relativista del GRB. No obstante, existen limitantes para poder observar esta emision como lo es
la atenuaciéon de la emisién por interacciones con el EBL o la sensibilidad de los observatorios e
instrumentos existentes. Con el surgimiento de los IACTs se propuso el monitoreo de los GRBs
para poder realizar busquedas de emision de rayos gamma con energia de TeV. Los IACTs, al ser
arreglos terrestres, cuentan con un area de recolecciéon y resoluciéon de energia mucho mayor que
los telescopios espaciales como Fermi-LAT. Por otro lado, también tienen un campo de vision
reducido y necesitan condiciones atmosféricas especificas para realizar sus observaciones. Por lo

que la deteccion de emision en TeV en los GRBs ha sido posible hasta hace unos pocos afios.

2.2.1. Observaciones previas al GRB 221009A

La primera detecciéon de un GRB a energias de TeV fue hecha el 20 de julio de 2018 por el
observatorio H.E.S.S. (Abdalla et al., 2019). Esta observacion confirmoé los distintos trabajos
que predecian que los GRBs también son capaces de emitir a energias de GeV-TeV (Meszaros
& Rees, 1994; Meszaros et al., 1994; Papathanassiou & Meszaros, 1996; Zhang & Mészaros,
2001). Después de esta primera observacion han detectado otros cuatro GRBs a energias de
TeV y se tienen dos méas como candidatos. A continuaciéon se presenta un breve resumen de las
observaciones y resultados de estos GRBs, a excepcion del GRB 221009A el cual se discute en

la seccion 2.3. En la Tabla 2.1 se resumen las propiedades y caracteristicas de estos GRBs.

2.2.1.1. GRB 180720B

Catalogado como un GRB largo, fue observado por Fermi-GBM el 20 de julio de 2018. Luego
de la alerta generada por este observatorio, H.E.S.S. realizo6 observaciones 11 horas después
de la emision temprana, y obtuvo una deteccion con una significancia de 50 (Abdalla et al.,
2019). Esta es la primera deteccion de un GRB a energfas mayores a 100 GeV. Su emisién se
ha explicado mediante el escenario leptonico del SSC en la emision tardia por el choque externo
en expansion en un medio circundante de densidad constante (Fraija et al., 2019; Wang et al.,

2019). Asi mismo, han surgido escenarios hadronicos para poder explicar esta emision de muy
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altas energias (Sahu & Fortin, 2020).

2.2.1.2. GRB 190114C
Este GRB largo fue detectado por Swift-BAT el 14 de enero de 2019. Su observaciéon a muy

altas energias fue realizada por MAGIC, que reporté una deteccion con una significancia de 500
(MAGIC Collaboration et al., 2019). La observacion comenzé 57s después de la alerta y duro
hasta 15,912s después. La emision se observo arriba de 300 GeV y fue asociada a la emision
tardia del GRB, cuyo origen puede ser descrito por el escenario leptonico de sincrotrén, asi como

de una combinaciéon con SSC en choques externos (Klinger et al., 2023; Wang et al., 2019).

2.2.1.3. GRB 190829A
Fue detectado por Swift-BAT el 29 de agosto de 2019 y catalogado como un GRB largo. Luego

de esta alerta, H.E.S.S. realizé observaciones aproximadamente 4 horas después y reportd una
deteccion de este GRB con una significancia de 21.70. Se observd emisién en un intervalo de
energia de 0.18 —3.3 TeV, lo que convierte a este GRB en el primero en ser detectado oficialmente
a una energia mayor a 1 TeV. (H. E. S. S. Collaboration et al., 2021). El origen de la emision del
GRB 190829A se ha explicado mediante escenarios leptonicos como el de SSC o el de Compton

inverso externo (Zhang et al., 2021).

2.2.1.4. GRB 201216C
El 16 de diciembre de 2020 Swift-BAT detect6 y envi6 alerta para este GRB largo. MAGIC

comenz6 a observar 56 s después de la alerta durante 2.2 horas. Luego de un analisis preliminar
reporté una deteccion para este GRB con una significancia de 5.90 asociada a la emision tardia
(Blanch et al., 2020; Fukami et al., 2021). La emision a muy altas energias de este GRB se ha
explorado bajo el escenario leptonico del SSC (Ror et al., 2023).

GRB Ty [s] Modelo de Emisién en TeV  redshift z Eig, [10°3 erg]

180720B 49 leptonico 0.654 6.0£0.1
190114C 116 leptonico 0.42 25=£0.1
190829A 63 leptonico 0.078 ~ 0.002
201216C 299 leptonico 1.1 4.71+0.16

Tabla 2.1: Caracteristicas de los GRBs observados a energias de TeV.

2.3. GRB 221009A

El 9 de octubre de 2022, se detectd el destello de rayos gamma mas luminoso registrado hasta el
momento, el GRB 221009A (Kennea et al., 2022; Veres et al., 2022). Con un redshift estimado de
z = 0.151 (de Ugarte Postigo et al., 2022; Castro-Tirado et al., 2022), fue observado en multiples
longitudes de onda del espectro electromagnético, desde radio hasta rayos gamma (Dichiara et al.,
2022; Brivio et al., 2022; Durbak et al., 2022; Pillera et al., 2022). Fermi report6 una energia
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isotropica total de Eigo = (1.01 + 0.01) x 10 erg en el rango de 1 — 10,000keV (Lesage et al.,
2023). La Figura 2.4 muestra la curva de luz obtenida por Fermi-GBM.
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Figura 2.4: Curva de luz del GRB 221009A observada por Fermi-GBM en el intervalo de
energia de 20keV — 40 MeV. La emisién temprana dura ~ 600s, mientras que la emisién tardia

comienza a partir de la region VIII. Créditos: Lesage et al. (2023).

Las propiedades de la galaxia anfitriona no parecen estar relacionadas con un entorno o condi-
ciones inusuales (Levan et al., 2023) y no se han detectado senales definitivas de una supernova,

aunque existe la posibilidad de una conexiéon débil con una supernova (Shrestha et al., 2023).

El Observatorio HAWC y H.E.S.S. realizaron bisquedas de fotones VHE, pero no se detecto
ninguna emisién significativa en ninguno de los casos, dando tUnicamente limites superiores al
flujo (Ayala & HAWC Collaboration, 2022; Aharonian et al., 2023). Es importante destacar
que el limite superior de H.E.S.S. para energias superiores a 650 GeV descarta el escenario de
Compton inverso, al menos durante los tiempos observados, como contraparte de la emision de
rayos X asociada a la radiacion de sincrotréon. Por otro lado, LHAASO report6 preliminarmente
mas de 5000 fotones por encima de 500 GeV, donde el fotén de mayor energia alcanza los 18 TeV,
por lo que el GRB 221009A es el primer desello de rayos gamma detectado por encima de los
10 TeV (Huang et al., 2022).

La deteccion de LHAASO estableci6 un nuevo paradigma para poder explicar una emision
a energias de TeV, pues se espera una atenuacién del espectro a esas energias debido a la
interacciéon con el EBL. Dependiendo del modelo de EBL, se espera una atenuacién mayor
a 1073 para fotones con energias superiores a 10TeV, lo que resulta en flujos del orden de
1072 TeV L em=2s~!. Estos flujos serfan demasiado bajos incluso para que LHAASO detecte
un solo foton con una energia arriba de 10 TeV si solo se asume la contribucion por SSC. Varios
autores han obtenido resultados similares, como (Sato et al., 2023b; Zhang et al., 2023; Ren
et al., 2023; LHAASO Collaboration et al., 2023a,b).

Distintas explicaciones han sido propuestas para la emisiéon de un fotén con energia mayor a 10
TeV por un GRB. Entre los diferentes escenarios explorados, aquellos con un origen lepténico,

como el escenario de SSC, parecen desfavorecidos (Laskar et al., 2023; Abdalla et al., 2019;
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Williams et al., 2023; Sato et al., 2023a). Por su parte, los modelos hadrénicos requieren de un
campo magnético extragalactico del orden de O(1071* G) o valores muy optimistas para la escala
temporal de aceleracion de protones, asi como la emision de neutrinos (Rudolph et al., 2023;
Zhang et al., 2023; Das & Razzaque, 2023). Sin embargo, las bisquedas de neutrinos no han
confirmado la deteccion de un solo evento, imponiendo restricciones a los modelos de produccion
de neutrinos (Abbasi et al., 2023). A pesar de que los GRBs se consideraban como principales
fuentes de rayos cosmicos ultra energéticos, la ausencia de neutrinos en el GRB 221009A ha
generado un replantamiento de dicha hipétesis. En lo que respecta a modelos mas alla del
Modelo Estandar, surgieron distintas propuestas para explicar las observaciones de LHAASO.
Entre las principales se tienen a las ALP, neutrinos estériles y violacion de la invarianza de
Lorentz (Finke & Razzaque, 2023; Zheng et al., 2023).

Recientemente, la Colaboracion de LHAASO publicé los resultados obtenidos con los dos instru-
mentos con los que cuenta. La primera publicacién utilizé exclusivamente datos obtenidos con
el instrumento WCDA (LHAASO Collaboration et al., 2023a). El namero de fotones detectados
supero los 64,000 en los primeros ~ 3000 segundos. El espectro, intrinseco y observado, se pre-
sento en el intervalo de energia de 0.2 a 7 TeV sin mostrar un corte en el espectro hasta 5 TeV.
Posteriormente, la segunda publicacion con datos de KM2A (LHAASO Collaboration et al.,
2023b) reportdé mas de 140 fotones detectados con una significancia de 20.60 por encima de una
energia de 3 TeV y entre 230 y 900 segundos después de la alerta enviada por Fermi-GBM. La

energia maxima estimada depende del modelo espectral asumido, siendo 17.8:@:‘11, TeV con una

log-parabola y 12.21’%:2, TeV con una ley de potencia con corte exponencial.

De los resultados de LHAASO-KM2A resalta la afirmacion de la presencia de una nueva com-
ponente espectral por encima de energias de 7 TeV, ademés de la contribucion del SSC, que
la fisica convencional no puede explicar. Dada la dificultad para explicar esta componente es-
pectral de muy alta energia, LHAASO exploré un escenario mas alla del Modelo Estandar, en
particular el de particulas tipo axiones. Dicho estudio confirmé la exclusién de gran parte de la
region previamente excluida por eventos como la supernova SN1987A (Payez et al., 2015), Fermi
(Ajello et al., 2016; Cheng et al., 2021), y H.EE.S.S. (H. E. S. S. Collaboration et al., 2019) para

el espacio de pardmetros del factor de acoplamiento y la masa de las ALPs.

En resumen, el GRB 221009A ha sido un evento idoneo que ha permitido realizar estudios para
extender nuestro conocimiento sobre los destellos de rayos gamma. Los resultados de LHAASO
motivan a seguir explorando modelos para explicar la deteccién de fotones tan energéticos como
los registrados en este evento. En particular, la confirmaciéon de una componente extra que
dificilmente puede ser explicada por fisica del Modelo Estandar incentiva el explorar modelos
més alla de ésta. Asi, el siguiente capitulo de este trabajo se enfocard en dar una breve discusion

sobre dos candidatos de DM con los cuales se podria explicar esta componente extra.
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3 ‘ Candidatos Ligeros de Materia
Oscura

Como se mencioné en el capitulo anterior, entre los distintos modelos para explicar la emision
y deteccion de fotones con energia mayor a 10 TeV del GRB 221009A se han propuesto algunos
candidatos a Materia Oscura (Dark Matter, DM). En este capitulo se describe brevemente el
concepto de DM y las evidencias que sustentan su existencia. Finalmente, se discuten y describen
los dos candidatos que se exploraron en este trabajo: las ALPs (Awxion-Like Particle, Particula

Tipo Axioén) y los Fotones Oscuros.

3.1. Materia Oscura

La Materia Oscura constituye el 25% de la densidad de energia cosmologica, sin embargo, su
composicién es ain desconocida. Su existencia se atribuye principalmente a las siguientes evi-
dencias empiricas: curvas de rotaciéon de galaxias; cimulos de galaxias; lentes gravitacionales; y
a las oscilaciones actsticas de bariones (de Vaucouleurs, 1960; Rubin & Ford, 1970; Clowe et al.,
2006; Planck Collaboration et al., 2020). A partir de éstas evidencias, han surgido distintas

teorias para poder explicarlas.

Se han propuesto distintos modelos y candidatos de DM, los cuales se pueden clasificar de acuerdo
a la velocidad promedio que tienen los candidatos en los modelos: CDM (Cold Dark Maiter,
Materia Oscura Fria); HDM (Hot Dark Matter, Materia Oscura Caliente); y WDM ( Warm
Dark Matter, Materia Oscura Tibia). De estos modelos, comparaciones entre observaciones y
simulaciones favorecen a la CDM como principal componente capaz de explicar la estructura a
gran escala del Universo como se muestra en la figura 3.1 (Springel et al., 2006). Ademas, los
candidatos de los modelos deben de ser capaces de reproducir las observaciones y ser compatibles
con las cotas que se han derivado a partir de su busqueda; asi como no modificar la evolucion

los objetos astrofisicos conocidos.

El modelo de CDM se caracteriza principalmente por tener bajas velocidades, es decir, no rela-
tivistas (Weinberg, 2008). Ademaés, unas de las propiedades que deben de cumplir los candidatos
bajo este modelo son ser no colisional con la las particulas del modelo estandar y neutra. Los
candidatos que surgen de este modelos aparecen de manera natural en las extensiones al Modelo

Estandar, ademés de ser capaces de explicar las observaciones. El mejor modelo cosmolégico a
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Figura 3.1: Distribucion de galaxias de los catalogos CfA2, SDSS y 2dFGRS comparados con

galaxias simuladas con la simulacion Millennium. Créditos: Springel et al. (2006).

la fecha se conoce como ACDM, dentro del cual se han propuesto distintos candidatos a DM
(Planck Collaboration et al., 2020). En la Tabla 3.1 se muestran algunos de los candidatos que

se han propuesto bajo el modelo ACDM.

De estos candidatos, aquellos que fueron explorados en este trabajo son los ALP y los Fotones
Oscuros. A continuacion se presentan una breve descripcion de las principales caracteristicas y

propiedades de estos dos candidatos.

3.2. Particulas Tipo Axién

El concepto de axién fue introducido como una solucién al problema CP fuerte (Peccei & Quinn,

1977). El axion surge del mecanismo de Peccei-Quinn, el cual consiste en introducir una nueva
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Candidato Masa
Axiones 10722 — 10°eV
ALPs 10722 —105eV
Fotones Oscuros <10%eV
WIMPs >5x10%eV

Tabla 3.1: Candidatos a DM bajo el modelo ACDM.

simetria global U(1) que al romperse generan bosones pseudo-escalares, los denominados axiones.
Debido a que los axiones solucionan el problema CP fuerte se encuentran atados a éste (Kim
& Carosi, 2010). Por lo que han surgido propuestas para extender el concepto de axiéon sin
la condicién de resolver el problema CP fuerte. De esta manera surgen las ALP, las cuales
son bosones pseudo-escalares que surgen de una generalizacién de los axiones, las cuales estan

acopladas al sector electromagnético mediante el Lagrangiano:

b
4fa

donde a es el campo de las ALP, f, es su constante de decaimiento, el parametro g, la constante

Lar E,EF"a = gayE’ - Ba, (3.1)

de acoplamiento, E el campo eléctrico y B el campo magnético. El espacio de parametros para
las ALP se encuentra representado por distintos valores de la masa y constante de acoplamiento
de las ALP. La figura 3.2 muestra este espacio de pardmetros y las cotas superiores que se han

impuesto de distintas observaciones y experimentos.

Asi, es posible que mediante la presencia de un campo magnético puedan ocurrir conversiones
foton-ALP y ALP-foton. Para el caso particular en el que los fotones se encuentran polarizados,

la probabilidad de que estas conversiones ocurran puede ser calculada por:

B2\ Gar BrL E2
Py a(E,) = <1 + C> sin? (7 1+ 25|, (3.2)
EZ 2 E?

siendo E, la energia del foton, Br es el campo magnético transversal a la direccion de propa-
gacion del foton/ALP, L es la distancia que viaja dentro del campo magnético y E. es la energia

critica que depende de la masa del ALP, asi como de la densidad del medio.

De esta forma, pueden ocurrir conversiones por interacciones con campos magnéticos extragalac-
ticos (Mirizzi & Montanino, 2009). Esto resulta, para fuentes extragalacticas, en una disminucion
de la atenuacion debida a la interacciéon de fotones con el EBL. Al llegar a nuestra Galaxia, las

ALPs pueden interaccionar con el campo magnético de la Via Lactea y convertirse en fotones.

Para un flujo inicial de ALP, el flujo de fotones que llega a la Tierra luego de las posibles
conversiones en su viaje esta dado por (de Angelis et al., 2011; Tavecchio et al., 2012; Masaki
et al., 2017):
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Figura 3.2: Espacio de pardmetros definido por el factor de acoplamiento gq- y la masa m, de
las ALPs con las regiones de exclusion obtenidas por distintos experimentos y observaciones de
fuentes astrofisicas. Créditos: O’Hare (2020).

an

5 (3.3)

- = . 7T(E’Z)
dE, (1= Pasye

donde e~ "(2) es la atenuacion debida al EBL y % es el flujo diferencial de las ALPs.

Asi, suponiendo un brote inicial de ALP en alguna fuente astrofisica, es posible determinar el
flujo de fotones resultante de aquellos ALP que llegan a la Tierra. Este flujo extra de fotones se

veria reflejado como anomalias en el espectro de rayos gamma de la fuente.

Los mecanismos de produccion de ALP en fuentes astrofisicas es atn objeto de estudio. No
obstante, algunos autores han propuesto que su produccién puede ocurrir durante el colapso de
estrellas masivas (Raffelt, 1986; Ferreira et al., 2022).

3.3. Fotones Oscuros

Los Fotones Oscuros son candidatos a DM cuya peculiaridad es que surgen de extensiones
minimas al Modelo Estandar; y que se encuentran en un nuevo e hipotético sector aislado,
denominado sector oscuro, con posibles particulas e interacciones diferentes. No obstante, el
sector oscuro podria estar conectado al Modelo Estandar mediante el acoplamiento de particulas

mediadoras del sector oscuro con particulas del Modelo Estandar. En este sentido, los Fotones
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Oscuros son candidatos a materia oscura fria dentro del sector oscuro y que surgen como los
mediadores de una interacciéon del tipo electromagnética en dicho sector. Estos pueden tener
0 no masa, sin embargo, dnicamente aquellos con masa pueden estar acoplados a fotones del
modelo estdndar, con lo que es posible tener conversiones entre fotones oscuros y fotones del

Modelo Estandar de manera anéloga a como ocurre con los neutrinos (Anchordoqui et al.; 2020).

El acoplamiento entre fotones del Modelo Estandar y Fotones Oscuros depende tnicamente del
término de interacciéon en el Lagrangiano, de donde la probabilidad de conversion entre foton y

foton oscuro, de acuerdo con Ahlers et al. (2007), esta dada por:

2
o [ M5 L

AE, |

P, ., = 4x*sin (3.4)
donde x es el angulo de mezcla, encargado de modular el acoplamiento entre el Fotén Oscuro
y el foton del Modelo Estdndar, m., es la masa del fotén oscuro, L es la distancia que viaja
el fotén y E, es su energia. Esta expresion para la probabilidad de conversién es valida para
angulos de mezcla pequefios. La figura 3.3 muestra el espacio de parametros (log(x) vs log(m.,))

y las regiones de exclusion que se tienen para Fotones Oscuros
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Figura 3.3: Espacio de parametros definido por el angulo de mezcla x y la masa m., de los
Fotones Oscuros. Las diferentes zonas de colores delimitan las regiones excluidas por experimen-

tos y observaciones de astrofisicas, asi como de argumentos cosmologicos. Créditos: Ringwald
(2012).

Por lo tanto, una manera de realizar una busqueda de Fotones Oscuros es mediante buisquedas
indirectas. Este tipo de biisquedas consisten en la observacion de efectos o anomalias en el flujo
de particulas del Modelo Estdndar. Un objeto de estudio ideal en este tipo de btisquedas para
Fotones Oscuros son las fuentes astrofisicas de rayos gamma de muy alta energia. Mediante

la observaciéon y andlisis de su espectro es posible realizar investigar alguna anomalia o cambio
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debido al acoplamiento con los Fotones Oscuros.

Por lo que, tomando en consideracién la longitud de oscilacién Log. de los fotones, la distancia
de luminosidad Dy, asi como la atenuacién por interacciones con el EBL; la probabilidad de
supervivencia como fotones del modelo estandar de un brote inicial de Fotones Oscuros hasta la

Tierra es:

D
P, = (1- P, e (3.5)

De la ecuaciéon 3.5 se puede obtener una correcciéon al flujo diferencial de fotones del modelo

estandar esperado, siendo:

dN dN

E — »yidE’y/. (36)

En general, los mecanismos de interaccién entre fotones oscuros y fotones del modelo estandar
aun estan siendo estudiados y probados tedrica y experimentalmente (Abel et al., 2008; Fortin
& Sinha, 2019; Lu & Chiang, 2022).

Hasta ahora en esta tesis se han abordado los detalles de los procesos de emisién de rayos gamma
de muy alta energia, las principales caracteristicas de los GRBs y sus observaciones a energias
mayores a 100 GeV, el peculiar evento que fue el GRB 221009A y, finalmente, una descripcion
de dos candidatos a DM. A continuacion, en los siguientes capitulos presento los resultados de
los trabajos de investigacion que realizados para explorar la posible explicaciéon de la emision a
energias mayores a 10 TeV detectada por el Observatorio LHAASO para el GRB 221009A.



4.1.

GRB 221009A: ;Un destello de
Materia Oscura Ligera o una
componente de Compton Inverso

extremadamente brillante?

RESUMEN

Los GRBs (Gamma-Ray Bursts, Destellos de Rayos Gamma) han sido considerados como
potenciales emisores de fotones de muy alta energia debido a la gran cantidad de energia
liberada, asi como a los fuertes campos magnéticos presentes en sus jets. Sin embargo, la de-
teccion de fotones de TeV no se espera de destellos més alla de z = 0.1, debido a su atenuacion
con la EBL (Eztragalactic Background Light, Luz de Fondo Extragalactica). Por estas ra-
zones, la reciente observacion de fotones con energias de 18 TeV y 251 TeV del GRB 221009A
(z = 0.151) el pasado 9 de octubre de 2022 ha puesto a prueba lo que conocemos sobre los
mecanismos de emisiéon a energias de TeV y el fondo extragalactico. Para poder explicar las
observaciones a energias de TeV, trabajos recientes explorando candidatos a materia oscura
han comenzado a aparecer. En este articulo, discutimos las condiciones necesarias y las
limitaciones dentro del escenario mas plausible, radiacion SSC (Synchrotron self-Compton,
Sincrotréon auto-Compton) en la emision tardia (afterglow) del GRB, para interpretar la
observacion del foton de 18 TeV ademés del EBL. Para evitar el efecto de Klein-Nishina,
encontramos un valor improbable del parametro microfisico de campo magnético debajo de
10~ para un valor del medio circundante > 1cm ™2 (esperado en el escenario de colapsar).
Por lo tanto, exploramos posibles escenarios en términos de mecanismos asociados a ALP
y fotones oscuros para interpretar este foton tan energético y discutimos las implicaciones
energéticas para el GRB. Encontramos que existen escenarios de ALP y fotones oscuros que
pueden explicar el fotén de 18 TeV pero no el foton de 251 TeV.

Contribucion

27

En este trabajo exploramos modelos mas alla del Modelo Estdndar para interpretar la emision
en TeV del GRB 221009A, el cual fue detectado por Swift el 9 de octubre de 2022. LHAASO

detect6 mas de 5000 fotones arriba de 500 GeV, teniendo una energia de 18 TeV el fotén mas

energético observado (Huang et al., 2022). Por su parte, Carpet-2 reporté la deteccion de un

foton con una energia de 251 TeV. Dada la distancia estimada de este evento, z = 0.151 (de

Ugarte Postigo et al., 2022; Castro-Tirado et al., 2022), se espera una fuerte atenuacion debida a

la interaccion con el EBL; dificultando la explicacion de las detecciones de LHAASO y Carpet-2.
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Por esta razon, exploramos las condiciones bajo el modelo mas aceptado para describir la
dindmica de los GRBs, el modelo de Fireball. Analizamos distintos valores de los paramet-
ros microfisicos, se calculd el flujo resultante de fotones por radiacion SSC, y evitando el efecto
Klein-Nishina al relajar su energia de corte. Se encontré que los valores del parametro microfisico
del campo magnético eg son demasiado bajos e improbables O(10~% —107%), ademas de que los
flujos resultantes de fotones de muy alta energia son igualmente muy bajos como para poder ser

detectados por algtin observatorio moderno.

Debido a que no es facil explicar la emision de fotones del orden de TeV, se exploraron escenarios
mas alla del modelo estandar. En particular, asumimos la produccién de una poblacién inicial
de DM en el GRB: ALP y fotones oscuros. A continuacién describo la contribucién que hice en

este trabajo.

Para probar la viabilidad de estos candidatos como posible explicaciéon de la emisiéon en TeV
del GRB 221009A, calculé la probabilidad minima de supervivencia necesaria para reproducir
las observaciones de LHAASO y Carpet-2. Para esto, utilicé de las areas efectivas de ambos
instrumentos A(E,) y los tiempos de observacion reportados. El ntmero de fotones detectados

esta dado por:

tmaxE'y,max
N, = / / A(E,)®-(E,)dE.dt. (4.1)

tmin E-y,min
Considerando que el flujo de fotones a energias mayores a 10 TeV es debido tinicamente a materia

oscura generada en el GRB y que logra llegar a la Tierra como fotones, podemos reescribir el

flujo de fotones ®-(E,) como:

0, (E) = wou(E)P(E) = Mo (1 ) Po(E) (4:2)

donde Nj es el factor de normalizacion del flujo de DM y P, es la probabilidad de supervivencia
de la DM para que llegue a la Tierra como fotones del modelo estdndar. Asi, la ecuaciéon 4.1 se

reescribe de la forma:

E’y,max
E —
N, = AtNy / A(Eﬁ(ngv) P, (E,)dE,, (4.3)
E’y,min

tomando como limites de integracion Fy ymin = 10TeV y E, nax = 25 TeV.

Para acotar el valor de la normalizacién, se consider6 que la producciéon de DM se lleva un
porcentaje de la energfa isotrépica liberada por el GRB. Para evitar problemas con la dindmica

del GRB, se asumieron dos valores conservativos del porcentaje de energia isotropica tomado
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por la DM, 1% y 10%. Este porcentaje esta dado por:

E’y,max
4rd? E, \ ot
E =[1 - 10%|Eiso = Z N, 7 dE., 4.4
w1 = [1 = 10%] Biso 1+2 0 / <1TeV> v (4.4)
~,min

donde d, es la distancia de luminosidad del GRB y z su redshift. Para la energia isotropica se

tomo el valor de Fig, = 2 x 10%*

erg reportado por de Ugarte Postigo et al. (2022). El valor de
la energfa minima de integracion fue de E, i, = 0.5 TeV, mientras que para la energia maxima

de integracion se tomé E, max = 25 TeV.

A partir de estas consideraciones calculé la probabilidad de supervivencia minima del flujo de DM
para que llegara a la Tierra como fotones y fuera posible su deteccion por LHAASO y Carpet-2.
Esto lo hice asumiendo distintas hipotesis espectrales para el flujo de DM. Los resultados para
la probabilidad de supervivencia, asi como para la normalizacién resultante del flujo de fotones

a 1TeV se muestran en la Tabla 4.1.

%Es Normalizacion a 1 TeV P, P,
[ TeV—! em™2 57 foton de 18 TeV  fotén de 251 TeV
apm = 1.8
1 1.72 x 1078 6 x 107° > 1
10 1.72 x 1077 6 x 1076 0.71
apM = 2.5
1 3.66 x 1078 20 x 1077 >1
10 3.66 x 1077 20 x 1076 0.48

Tabla 4.1: Normalizacion del flujo de fotones a 1 TeV y probabilidad de supervivencia P,
calculada suponiendo distintos porcentajes de la energia isotrépica cedida para generar un flujo
de DM; tal que LHAASO pudiera observar al menos un fotén de 18 TeV y Carpet-2 un foton
251 TeV.

Para el foton de 18 TeV, encontré que la probabilidad minima de supervivencia para su deteccion,
dependiendo del espectro asumido, es de O(10~> —10~7); mientras que para el fotéon de 251 TeV
resulté ser de O(10~1) hasta > 1. Por lo tanto, la observacion de Carpet-2 resulta poco plausible
como escenario, ni siquiera en el mejor de los escenarios ya que requiere una probabilidad
de supervivencia extremadamente alta. Por el contrario, la observacion del fotén de 18 TeV
requiere de una probabilidad de supervivencia lo suficientemente mayor que la que resulta de
considerar inicamente la atenuacion por EBL. A partir de este resultado, exploramos el espacio

de parametros para ALP y fotones oscuros.

En este trabajo encontramos que el modelo de Fireball, bajo el escenario lepténico de SSC no es
suficiente para explicar la detecciéon de los fotones mas energéticos por LHAASO y Carpet-2. Por
lo tanto, exploramos un escenario mas alla del modelo estandar considerando la existencia de una
poblacion de candidatos ligeros de DM generados en el GRB. En particular, consideramos ALPs

y fotones oscuros como posibles candidatos capaces de explicar las observaciones de LHAASO
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y Carpet-2

Concluimos que ambos candidatos de DM son capaces de explicar el foton de 18 TeV, tal que
la produccion de DM requiere un porcentaje bajo de energia (1 — 10%), con lo que no se afecta
la dindmica del GRB. Mientras que el foton de 251 TeV detectado por Carpet-2 solamente es
explicado por los fotones oscuros; no obstante, la contribuciéon al flujo de rayos gamma debida
a los fotones oscuros deberia de ser observable a més bajas energias de existir. Es importante
mencionar que hace falta estudiar con mayor profundidad los mecanismos de produccién de DM
que podrian ocurrir en un GRB; ya sea durante la etapa del progenitor o durante su evolucién.
Asi mismo, evaluar distintos perfiles espectrales y temporales del flujo de DM podria ayudar a

probar estos mecanismos.

Este articulo fue aceptado y publicado en The Astrophysical Journal. Puede ser consultado
en doi:10.3847/1538-4357 /acb700.
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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
teraelectronvolt photons is not expected from bursts beyond a redshift of z 2> 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 2022 October 9 has challenged what we know about the
teraelectronvolt-emission mechanisms and the extragalactic background. In order to explain the teraelectronvolt
observations, recent works exploring candidates of dark matter have started to appear. In this paper, we discuss the
required conditions and limitations within the most plausible scenario, synchrotron self-Compton radiation in the
GRB afterglow, to interpret 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 107° for a circumburst
medium value >1cm > (expected in the collapsar scenario). Therefore, we explore possible scenarios in terms of
axion-like particles (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
teraelectronvolt photon but not the 251 teraelectronvolt photon.

Unified Astronomy Thesaurus concepts: Dark matter (353); High energy astrophysics (739); Gamma-ray

bursts (629)

1. Introduction

Gamma-ray bursts (GRBs) are characterized by a prompt
emission in the energy range of kiloelectronvolts to megaelec-
tronvolts 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 gamma rays with longer
duration than the prompt emission. They are classified based on
their hardness ratio (Qin et al. 2000, 2001) and the duration of
their prompt emission (Kouveliotou et al. 1993). In particular,
longer bursts are those with a duration longer than 2 s and are
associated with the death of massive stars through core collapse
(Woosley 1993; MacFadyen & Woosley 1999). The fireball
model (Cavallo & Rees 1978; Goodman 1986; Paczynski 1986)
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 Piran 2004, for a complete
review). In both cases, synchrotron radiation is the responsible
cooling mechanism only up to the energies of a few
gigaelectronvolts (Kumar & Barniol Duran 2010; Veres &
Meészéaros 2012; Wang et al. 2013; Fraija et al. 2019b). Thus,
high (>10 GeV) and very high energy (VHE; >100 GeV)
emissions are described (for high emission) and predicted (for
VHE emission) by inverse Compton scattering of lower energy
photons by electrons (Wang et al. 2001; Alvarez-Muiliz et al.
2004; Fraija et al. 2019a, 2021) at different regions of the jet
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and by other hadronic models that we do not discuss here
because of the known limited baryonic content of the jet
(Dermer & Atoyan 2004). 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 (Meszaros & Rees 1994) and the time that
takes the gamma-gamma opacity to decrease (e.g., see
Baring 2006). 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 (Abdalla et al. 2019; H.E.S.S. Collaboration et al.
2021) were described as inverse Compton emission. In all
cases, the emission appeared hours after the prompt phase.
On 2022 October 9, one of the most luminous (or probably
the most luminous depending on the final corrected flux) GRBs
ever recorded was detected by the Fermi-GBM instrument
(Veres et al. 2022), followed by SWIFT (Dichiara et al. 2022)
and several other missions as well. Initial observations by GBM
show that GRB 221009A consists of two main emission
episodes followed by a long tail; the first one with a duration
of tens of seconds and a fluence of approximately 2.2 X
10> ergem 2. The second, a multi-peaked emission, lasting
around 327 s (Lesage et al. 2022, preliminary T90) reached a
fluence of approximately 2.912 x 10~ %erg cm > (Lesage et al.
2022). The duration of the tail is still being determined but it is
in the order of 2000 s. While other missions detected GRB
221009A at relatively the same time periods, all of them
reported different estimations for the fluence, and some of them
have revised their initial reports, due to saturation of their
instruments at high energies (Omodei et al. 2022a, 2022b).
Nevertheless, all the fluences reported for the second emission
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episode remain in the order of 10 *ergcm 2 The ground-
based locations are consistent with uncertainties. Observations
of the counterpart began at approximately TO + 150s in the
X-ray band (Tohuvavohu et al. 2022) and several hours later in
the IR, radio, and optical bands (Brivio et al. 2022; Durbak
et al. 2022; Farah et al. 2022; Hu et al. 2022; Liu et al. 2022;
Tiengo et al. 2022). 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 (Castro-Tirado et al. 2022; de Ugarte Postigo et al.
2022). 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 counterpart tens
of days after the GBM trigger in the aforementioned bands
(Atri et al. 2022; O’Connor et al. 2022; Pellegrin et al. 2022;
Savchenko et al. 2022), including the notable observations
made by JWST (Levan et al. 2022b) and by the Hubble Space
Telescope (Levan et al. 2022a). Interestingly enough, the latter
discusses how a faint near-IR emission extending approxi-
mately 1” around the position of the afterglow could be the host
galaxy of GRB 221009A. Among the various missions that
observed GRB 221009A, LHAASO reported a detection with
two of its three sub-arrays; WCDA and KM2A. LHAASO-
WCDA array detection was centered at R.A. = 288°3,
decl. = 1928, within 2000 s after the trigger time, with energies
above 500 GeV and significance above 1000, while LHAASO-
KM2A'’s detection had a significance above 100 and the
highest energy photon at 18 TeV. This marks the first-ever
detection (Huang et al. 2022) 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 (Dzhappuev et al. 2022) is amazing considering its
redshift of z = 0.151. However, Fraija et al. (2022) have
already identified some petaelectronvolt sources with locations
consistent with the position of the 251 TeV photon.

Given what has been discussed above regarding the
observations of the brightest transient event ever seen, a quick
conclusion could mislead the description of GRB 221009A
toward inverse Compton scattering. However, it is the need
to understand how to avoid the extragalactic background
light (EBL) attenuation of a flux of photons with energies
of 18 TeV (in the best scenarios the attenuation factor is
~exp(—13.3), Gilmore et al. 2012) and 251 TeV (attenuation
factor is ~exp(—175.9)) that leads us to consider 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 ultrahigh-
energy cosmic rays, as shown by Zhang et al. (2022).
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 gamma-
gamma absorption (Finke & Razzaque 2023; Li & Ma 2022;
Zheng et al. 2022).

The nature of DM is still unknown, although according to
the best cosmological model (Lambda cold dark matter,
ACDM), DM constitutes around 25% of the energy density
of the universe (Planck Collaboration et al. 2020). There are
several candidates that have been proposed that could describe
the nature of DM. Among them, the most studied candidate are
weakly interactive massive particles (WIMPs; Roszkowski
et al. 2018), which arrive naturally from a supersymmetric
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extension of the standard model (SM). However, the Large
Hadron Collider at CERN has not found evidence of super-
symmetric particles, and other DM candidates are being
considered, such as axion-like particles (ALPs) and dark
photons (Beskidt et al. 2012).

Dark photons are proposed to be the gauge bosons of a dark
sector under the group U(l) (Holdom 1986). They are
considered to be massive and predominantly interact with
photons from the SM. A kinetic mixing/coupling with the SM
photon is possible, leading to photon-dark photon conversions
either under the presence of magnetic fields or in 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 axions and arise from models
beyond the SM. Their production occurred during the early
inflationary universe. Both of them, axions and ALPs, are
excellent candidates to be the DM of the universe (Abbott &
Sikivie 1983; Dine & Fischler 1983; Preskill et al. 1983). Since
they are CDM, they agree with ACDM (Visinelli &
Gondolo 2010).

Currently, DM and GRBs have only been linked by a few
authors. The observations of photons with energy of tens to
hundreds of gigaelectronvolts are explained as a possible
signature of DM; even though, inverse Compton scattering is
considered to be the most plausible mechanism. 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 are
released, created, or accelerated is beyond the scope of this
paper. However, we explore the consequences of an initial
beam of light DM produced in the GRB, which could motivate
new investigations of the production mechanisms of light DM
particles in GRBs, such as the one described in Nakagawa et al.
(2022).

Under scenario one, several studies (Raffelt 1986; Ferreira
et al. 2022) have 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, such as the Primakoff process, contribute to the
total production rate, Bremsstrahlung, electron—positron fusion,
and photon coalescence. The dominant contributions to the
production rate depend on the mass of the ALP (see Ferreira
et al. 2022). 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 of generating ALPs
with energies E > TeV is very low. There are searches for
ALPs under these hypotheses using data from the Gamma-Ray
Spectrometer (Brockway et al. 1996) and Fermi-LAT Obser-
vatory (Payez et al. 2015; Crnogorcevi¢ et al. 2021) within
energies below 300 MeV. If GRB 221009A is the probable
result of the core collapse of a massive star (Castro-Tirado
et al. 2022; Amati et al. 2002) further studies are needed to
extend the production of ALPs or any other DM particle to
energies of at least to tens of teraelectronvolts. A BAHNI
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Figure 1. ¢z as a function of the density of the surrounding medium. The blue
zone corresponds to an thN > 18 TeV and t = 2000 s while the superimposed
gray zone corresponds to E ffN> 251 TeV and ¢ = 5000 s.

typical binary-driven hypernova type I, carbon—oxygen core
with a companion neutron star (Aimuratov et al. 2022) has also
been proposed as the progenitor of GRB 221009A. If this is
the case, the production of ALPs is still possible in the neutron
star (see, e.g., Harris et al. 2020). The neutron star survives
some time after the burst allowing the production of ALPs
(Payez et al. 2015).

A second possible scenario to create light DM is the fusion
of pairs of electron—positron (e e~ fusion) to light DM,
(Ferreira et al. 2022). 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 teraelectronvolt photon).

Finally, the third scenario implies that the DM in the
universe could be multicomponent, including a heavy comp-
onent (e.g., a WIMP with masses above 100 TeV) plus a light
DM component (either an ALP or dark photon candidate).
Scenarios with multicomponent DM have been explored in
colliders and direct and indirect DM searches, for example, in
Batell et al. (2009), Zurek (2009), and Feldman et al. (2010). In
this case, during the core collapse of the progenitor (GRB
221009A), the WIMP annihilation could be enhanced by
particle capture from the star (Bell et al. 2020) 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 con-
verted 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 (Pospelov & Ritz 2009) that oscillate to SM
photons, which could be detected on Earth.

In this paper, we explore these scenarios to explain the high
energy emission detected in GRB 221009A. First, in Section 2,
we discussed the values of the microphysical parameters to
obtain electron energies below the Klein—Nishina (KN) limit so
that the synchrotron self-Compton (SSC) emission can take
place. We assume, as for all long bursts, that the density of the
surrounding medium, 7, is larger than 1 cm . In Section 3, we
explore an alternative scenario in which there is a release of
DM by the burst. We estimate the minimum survival
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probability of a photon coming from a DM oscillation and
reaching 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.

2. Leptonic Inverse Compton Scattering

Within the leptonic emission models, SSC is the preferred
mechanism either in the reverse (Mészaros & Rees 1999; Nakar
& Piran 2004; Genet et al. 2007; Kobayashi et al. 2007; Fraija
et al. 2020) or forward external shocks (Sari et al. 1998;
Panaitescu 2007). 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 duration of the LHAASO observation, which is much
longer than the prompt duration of 327 s (without considering
the long tail as reported by Lesage et al. 2022). Then, here we
will analyze the case of SSC in forward shocks to explain the
teraelectronvolt photons of GRB 221009A.

The SSC process occurs when the same electron population
that radiates synchrotron photons upscatters them to higher
energies as EJ ~ 'yzE:yJ“, where the notation j=m, c
represents the mmlmum and cooling frequencies. The max-
imum flux that the SSC process can reach Fyi, ~ kTFY%
depends on the maximum synchrotron flux and the optical
depth. The spectral breaks and the maximum flux for SSC
emission in the afterglow can be expressed as (Sari &
Esin 2001)
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where Y = is the Compton parameter (for

.
e

slow cooling n = (7) and for fast cooling n=1),

z = 0.151 is the redshift, E; is the equivalent kinetic energy,
d, is the luminosity distance calculated by considering the
cosmological parameters presented in Bennett et al. (2014),
n=1 cm? is the density of the surrounding medium, and e,
and ep are the microphysical parameters related to the total
energy given to accelerate electrons and to amplify the
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magnetic field, respectively, with the constraint of €, 4+ €5 < 1
(Sari & Esin 2001). We adopt the convention Q, % in cgs
units. The SSC light curve (x10~° mly) in the fast-cooling
regime is
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Considering the dependence on time of the SSC light curve
(Equations (2) and (3)), the maximum flux will occur in the first
seconds of the burst. Then, we estimate the flux at the
observation times of 1 and 5000 s, requiring EWKEI greater than

1
3 _s s 2 1 E. \2
14+2z\8( e 3 1 E \sf d. ARt Y ssc SSC
psse _ 260( 2.15) (35=) ”S(W) (1028) (i) (10‘3) ’ Fin = B e )
v -
5p—2 p—6 3p+2 9p—10 _r
l+z\ 8 of s Y5 e NP2 E s (1 \ s E, 7 ssc
2'0( 2.15) 1+7) (10*3) (10*1) (1054) (W) (W) > By < E,
and the slow-cooling regime is given by
5p+1 p+1 3p+7 9p—11 _r-1
1+z\ 5 L \2(p—=D 1-p( g \"2( E, t\~ E, 3 58 s
ssc 8600( 2»15) 8 (1833) ' (15 ') ns (107) (10%) 8 (W) 8 (loT) ’ Eh?jgl <E< E:?f’ 3)
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P s 5,;;2 o e pg() . 22 E, 3[7;»2 . 79,;g10 E, 7% .
20 215 (1+7) (10*3) (10*1) 105 (W) 07) Ec <E,

where E,=10TeV and t= 10°s correspond to the energy
band and timescale of this process. A direct effect on the SSC
spectrum due to the KN regime is the suppression of
upscattered synchrotron photons. Considering the evolution
of the bulk Lorentz factor I' oc #~& and cooling electron
Lorentz factor 7, o 12 (Sari et al. 1998), the break energy in

the KN regime EWK?J = 7. mc? (Wang et al. 2019) is given by
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Clearly, the observation of 18 and 251 TeV photons requires
even higher values for EAI,(?] to avoid a large photon
suppression. Figure 1 shows the allowed values of ez assuming
n>1cm™* (typical value for long bursts; Schulze et al. 2011),
a kinetic energy efficiency of 20% (Kumar & Zhang 2015), and
values for the KN break energy above 18 TeV at t =2000 s and
251 TeV at t=5000s (see Table 1 for other GRB parameters
considered). The choice of ¢ assures that the teraelectronvolt
photons could have been observed at any time within the
observational period. As shown, the required values of ez are
less than 107°° or 1077, depending on the energy of the
teraelectronvolt photon observed and the duration of the
observation. However, many studies have described multi-
wavelength afterglow observations using values of ez between
107> and 107! (Wijers & Galama 1999; Panaitescu &
Kumar 2002; Yost et al. 2003; Panaitescu 2005; Santana
et al. 2014). If the teraelectronvolt photons arrive in the first 10
s of the burst, these upper limit values are relaxed slightly, but
not enough, to values of —5.5 and —6.6 for 18 and 251 TeV
KN break energies, respectively.

E;
1054

“

250 TeV (for t = 0-5000 s), ann=1.2 cm >, e =10""7, and
€, = 107°. The resulting flux at the energy of 18 TeV decreases
from 8 x107%° ergem ?s™' at r=1s to 2.1 x 107>
erg cm 2s ' at 1=5000s. This flux is already too small to
reach 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, whereas
the EBL attenuation is much larger, ~exp(—25.6).

In summary, the SSC mechanism in external forward shocks
can produce teraelectronvolt photons only when extreme and
unlikely values of the microphysical parameters are considered
in order to avoid a rapid decrement of the cross section (and the
SSC emission) when approaching the KN regime. Furthermore,
even if SSC were the case, the energy flux would be too small
to explain the observations of teraelectronvolt photons as we
will discuss in Section 3.1. Then, in the next section, we
consider the circumstances under which the emission of DM
could be responsible for teraelectronvolt photons.

3. DM Scenario

As discussed in the introduction, the production of DM in
GRBs has been studied for energies of a few gigaelectronvolts.
There is still a lot of work to be done before these or similar
theories explain the observation of teraelectronvolt photons in
GRBs by the creation of DM at the progenitor stage.
Furthermore, the identification of release mechanisms will be
an even harder task. Nevertheless, if teraelectronvolt photons
are observed to be associated with long GRBs at redshifts
beyond 0.1, 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 observations of GRB 2210094, in particular, the
one from LHAASO, and discuss possible scenarios for ALPs
and dark photons candidates. Under this framework, the
survival probability carries information about the conversion
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Table 1

Parameters Considered in Our Calculations
Parameter Value References
Eigo 2 x 10°* erg Tu & Wang (2018)
d, 22317 x 10%7 cm
P —2.4 Kumar & Zhang (2015)
EBL model Gilmore Gilmore et al. (2012)
Buvw ~3 uG Jansson & Farrar (2012)
BhosiGal ~3 uG Assumed as MW
Bie: 10°G Mena et al. (2011)
diet 10" cm Mena et al. (2011)
dHostGal hOSt 30 kpc Assumed as MW
daw <30 kpc Less than MW diameter
apm 1.8 and 2.5 Assumed
Energy carried by DM 1%-10% Assumed

of DM to photons, the EBL attenuation, and the loss of photons
by reconverting to DM.

3.1. Teraelectronvolt-photon Detection

The number of gamma-ray photons observed, N,, by
LHAASO or CARPET-2 in an energy range depends on their
effective area A(E,) (taken from Ma et al. 2022 for LHAASO
and Dzhappuev et al. 2020 for CARPET-2), the time of the
observation between f,;, and #,x, and the photon flux reaching
the detector.

Tmax v max
N, = f f A(E) ., (E,. t)dE, dt. (5)

1 E.

min Ev,min

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 to be 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

v

E
B, (E) = do(E)P,(E,) = No( L

)f P(E). (6

where « is the spectral index of the DM, and N, is the
normalization factor of the DM flux. Then, Equation (5) is
rewritten as

E\ max
N’Y = ANy

E «
f A(EW)( : ) P(E)dE,,  (7)

1 TeV

y,min

and the N, can be calculated considering the total energy
carried by DM, Epyr. 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 the literature (Ren et al. 2022). However, to avoid
problems with the well-known dynamics of the fireball, we
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Table 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 and 10 PeV

Ei, Normalization LHAASO CARPET-2
Fraction at 1 TeV 18 TeV 251 TeV
Photon Photon
(TeV ' ecm 257 Probability Probability
apm = 1.8
0.01 1.72 x 1078 6x107° >1
0.1 1.72 x 1077 6 x 107° 0.71
apy = 2.5
0.01 3.66 x 1078 20 x 107° >1
0.1 3.66 x 1077 20 x 107 0.48

have taken two conservative values of 1% and 10%,

E, max

47d? E, "
d, N() f ( i ) dEAV,
142 1 TeV

| @®)

where d, is the luminosity distance of the GRB. Then, we
calculate, with Equations (8) and (5), Ny, and P.(E), required to
describe the observed teraelectronvolt photons. In order to
simplify the calculation we assume that the survival probability
follows a flat distribution in the energy range of interest. Then,
« can be taken as the photon spectral index. This allows
constraining the minimum 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
and 1GeV (Pillera et al. 2022). 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 2.

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
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
hundreds of teraelectronvolts, pushes the system to the KN
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 Milky Way resulting in a photon flux in general
agreement with the timing and position of the burst. The
obtained minimum survival probability of 107¢ (107°) for a
fraction of the Ei, energy of 10% (1%), a similar fraction
released as the 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

Epmt = [1%-10%] Eis, =
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Figure 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 and 251 TeV as reference.

energy between 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 following subsection. Thus,
the most probable scenario for the 251 TeV photon is the
correlation to close petaelectronvolt sources as pointed out by
Fraija et al. (2022).

3.2. ALPs

Under the effect of magnetic fields, ALPs and photons
oscillate into each other. Thus, an ALP from a burst with the
kinetic energy of teraelectonvolts could oscillate into a
teraelectronvolt photon at any point of its journey to Earth,
in particular, while entering the Milky Way (Mirizzi &
Montanino 2017). Given the Lagrangian of ALPs by (Raffelt
& Stodolsky 1988),

1 , T
Larp = 5(3;1,03“0 — mya®) + FGEWF” , &)

a

where a is the ALP field, m, the ALP mass, and F,, the
Faraday tensor and F"” its dual. The coupling between ALPs
and electromagnetism is given by

1 =
Loy = FaEWFH = ag, E.B, (10)

a

where g, is the coupling constant and E, B are the electric and
magnetic fields respectively (Raffelt & Stodolsky 1988).

The ALP-photon system traveling along the line of sight is
given by the propagation equation (De Angelis et al. 2011). As
mentioned earlier, we do not assume a starting population of
photons because the preferred mechanism, SSC, cannot
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 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=®®’, at r=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, which 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

.0p

= [p, M], an
where [ is the propagation distance for a given medium. The
survival probability is then

P, = p1 (D) + pyp(D), (12)

with p; 1, po, represent the first and second diagonal elements
of the density matrix (Bi et al. 2021).

In order to find the survival probability, P., we use the open
code GAMMAALP (Meyer et al. 2021), which allows various
astrophysical environments. We take into account the magnetic
fields of the host galaxy, 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 Milky Way 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 1, 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
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Figure 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
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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 teraelectronvolt photons.

Milky Way’s magnetic field, we consider the Jansson model.
We assumed nominal values of the magnetic field of the jet of
Br= 10° G, n,= 108 cm73, and /=10 cm (Mena et al.
2011). GAMMAALP calculates the traveling distance in the
Milky Way of a particle given its direction.

Different ALPs candidates, identified through the m and gm
parameters are considered. Figure 2 shows P., for a m = 10°°
8= 10—1°Gev—‘, =10"eV, ga,f* % 10" M Geyv!; andmf
9x 10 "eV, gm—S x 1072 Gev~". 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,
1.6 x 1077, and 4 x 10”77 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 Section 3.1.
As observed, depending on the candidate, we could have photon
contributions at different energy ranges. For instance, the 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, HE.S.S., and CAST (the region above the dashed line of
Figure 3) (Wouters & Brun 2013; Ajello et al. 2016;
Anastassopoulos et al. 2017). More studies must be carried out
to show whether there exists a candidate with this behavior in the
region not excluded. Candidates like the one shown by 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.

We calculate the survival probability for a mesh of values for
m, and g, for photons with energies of 18 and 251 TeV. Figure 3

shows those candidates with a survival probability above
6 x 107° for an 18 TeV photon. This value is the lowest of the
estimated ones in Section 3.1 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 have already been 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.
Those candidates closer to the excluded region with lower masses
are more likely to explain both observations simultaneously.

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,
Okun (1982), Ahlers et al. (2007), Zechlin et al. (2008) Arias
etal. (2012), and Veberic et al. (2017), and Raffelt & Stodolsky
(1988) for a general expression of interactions between photons
and light particles and their effects. In addition, in previous
years, proposals to use astrophysical sources to observe a
possible effect of the oscillation of photons to dark photons
have been suggested. For example, Okun (1982) proposes
observing whether photons from a star can reach Earth when
the star is eclipsed by the moon. Here, we use the method
presented in Zechlin et al. (2008) to obtain allowed values of
the mixing angle x and the mass of the dark photon m./ to
explain the teraelectronvolt photons observed from GRB
221009A. We assume the optical properties of the medlum
traversed by the photon are such that the refractive index is 1,

3 The refractive index is computed from t equency v, related to
the electron density n, in the medium, as /1 — l/f, / v,. For n, ~ 0.03 cm 3,

and teraelectronvolt photons (v, > 1,) the refractive index is l.
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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 (Ahlers
et al. 2007; Zechlin et al. 2008)

2

m L
P = dy2si| 22, 13
Y=y X (4E’y (13)

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 so in our case
since we have to consider the magnetic field of the host galaxy,
the Milky Way, and the GRB jet. Fortin & Sinha (2019) gives
an expression of the conversion probability when the external
magnetic field is not zero but valid only for photons with
energies of £, ~ MeV. Thus, we take Equation (13) as a first
approximation. The oscillation length is given by

-2
E, m~y

Lose = 2.56 x 1072 ! 0 c. 14

o (lTeV)(l,ueV) P ()

For energies of ~10 TeV, the oscillation length is smaller
than the EBL attenuation length estimated between 2.4 and
3.4 Mpc (Neronov & Semikoz 2009; Schlickeiser et al. 2012).
Additionally, we consider the EBL attenuation of the
teraelectronvolt photons for the effective distance traveled by
the photon. The final expression for the survival probability is
given by

D
B=(—P ) xexp| —7(E,, 2) —= (15)
2LOSC
where 7(E., z) is the optical depth as a function of the photon
energy E., and the redshift z. The luminous distance D, is
given in Table 1, and the oscillation length L. is given by

Equation (14). We use the public code ebl-table
(Meyer 2020) to estimate the EBL attenuation. We calculate
the survival probability for dark photon masses, m., in the
range from 107® to 107* peV, and the mixing angle \ with
values between 107 and 10~*. Figure 4 shows the parameter
space of m., and x when P,>6 X 107, Similarly to
Section 3.2, this value is the lowest of the ones estimated in
Section 3.1 and corresponds to a total energy carried by the
ALPs of 10% of Ej, 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
~3x 107 peV can explain the teraelectronvolt 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 of explaining the observations from
LHAASO and CARPET 2 is where the survival probability is
required to be larger than 6 x 10~® 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.

3.4. Previous GRB Observations at Energies >100 GeV

GRB observations have been one of the major challenges for
the current VHE gamma-ray astronomy 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, MAGIC and H.E.S.S. are the only two IACTs that
have detected GRBs at energies above 100 GeV (Abdalla et al.
2019; MAGIC Collaboration et al. 2019; Acciari et al. 2021;
H.E.S.S. Collaboration et al. 2021). Table 3 summarizes some
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Table 3
Previous Observations of GRBs at Energies above 100 GeV Performed by IACTs
GRB Detections at VHE
Instrument GRB Energy Normalization Pivot Energy Spectral Redshift Eiso
Range (Tev' em 257! (TeV) Index (erg)
HES.S. 180720B 100-440 GeV 7.52 % 107"° 0.154 1.6+ 1.2 0.654 6.0 x 10
MAGIC 190114C 300 GeV-1 TeV 174 x 1077 0.386 2165020 0.4245 2.5 x 107
HES.S. 190829A 200 GeV—4 TeV . 0.0785 ~2 % 10™
MAGIC 201216C 50-200 GeV L1 4.71 x 107
such as the redshift given in Table 3. Table 4 shows the
Table 4

Calculated Survival Probability for Photons with Energies above 100 GeV for a
Given Assumed Fraction of Ej;, Taken by DM Particles

GRB Name Ei, P, Instrument
190114C 0.01E;, 5.1 %1072 MAGIC
180720B 0.01E;, 1.1 %1072 H.ES.S.
190114C 0.1E;, 51%x1073 MAGIC
180720B 0.1E;, 1.1x1073 H.E.S.S

relevant information about these observations. A common
characteristic among these VHE GRBs is to be classified as
long GRBs (Tyg = 30 s), except for GRB190829A that, when
analyzing its energy flux and luminosity light curve, shows a
rather different behavior (Noda & Parsons 2022). 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 conclusions should arise from it. Nevertheless,
we can explore whether DM can also explain the observations
at energies of hundreds of gigaelectronvolts.

We have carried out the same procedure as in Section 3.1 to
obtain the probability of DM particles surviving as a photon
according to the reported fluxes in Table 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

calculated survival probabilities. They are remarkably similar
to each other considering the flux differences for the same
energy fraction. As observed, larger values of the survival
probability than those required for teraelectronvolt photons are
also calculated. For the case of ALPs, we show in Figure 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 can be seen in
Figure 4. Interestingly, these results propose DM as an
alternative scenario to describe the observations of photons
with energies of hundreds of gigaelectronvolts.

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 KN 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. (2022)
modeled the multiwavelength afterglow observations of GRB
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221009A in a stellar-wind-dominated environment considering
the KN effect and found its emission in the energy range of
0.1-10 TeV to be very bright, peaking at 300 GeV. Even
though the calculated flux at 1 TeV in the first thousand
seconds, ~1077 erg cm ?s”!, is below the HAWC upper
limit, final calculations need to be performed to assure that the
LHAASO observations can be reproduced since the corresp-
onding EBL attenuation is ~10~" 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
KN 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 teraelectronvolt photons is truly
released in this burst at least by SSC emission alone, leading us
to explore other alternatives involving DM.

Then, we considered two DM scenarios that can be coupled
with teraelectronvolt photons, ALPs and dark photons. Several
authors, such as Galanti et al. (2022), Baktash et al. (2022), and
Troitsky (2022) have considered a starting population of
photons that is transformed into DM, and in the Milky Way is
where they get reconverted to photons. As discussed before, we
believe that the release of teraelectronvolt photons from
GRB221009A is doubtful, so instead, we start with a beam
of light DM particles released by the burst. However, as we
pointed out in Section 1, the production or acceleration
mechanisms of light DM in the GRB are beyond the scope
of this paper. Nonetheless, 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 teraelectronvolt energies. Most of these theories
identified the progenitor as the site with the required conditions
to generate DM. We believe that the results of this work could
open a new window to investigations into the production of
light DM given the conditions created in the inner region of the
GRBs. In particular, the mechanism proposed in Nakagawa
et al. (2022), 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 (Raffelt 1986;
Ferreira et al. 2022).

We find DM candidates outside the excluded regions that are
capable of explaining the observation of teraelectronvolt
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 teraelectronvolt
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 ranges. In particular, we have
explored the parameter space to describe previous observations
of GRBs at hundreds of gigaelectronvolts as well as the
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LHAASO observation of GRB 221009A. Again, this may
come naturally if there exist light dark photons with energies of
hundreds of gigaelectronvolts while in the case of ALPs the
allowed region decreases dramatically toward the lowest
masses and low coupling constants. The values found of the
survival probability leave the door open to ALPs to explain
hundred of gigaelectronvolt emissions. Nevertheless, a detailed
study considering different DM spectra, including spectral
lines, is required. Obtaining results with the spectra observed
beyond 10 TeV will definitely help 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 magnetic 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 more 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 carried 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 IG101323.

ORCID iDs

M. M. Gonzélez ® https: //orcid.org/0000-0002-5209-5641
D. Avila Rojas @ https: //orcid.org/0000-0002-4020-4142
A. Pratts @ https: //orcid.org/0000-0002-8940-5316

S. Herndndez-Cadena ® https: //orcid.org/0000-0002-
2565-8365
N. Fraija © https: //orcid.org/0000-0002-0173-6453

Y. Pérez Araujo @ https: //orcid.org/0000-0002-8774-8147
J. A. Montes ® https: //orcid.org/0000-0001-6026-7338

References

Abbott, L., & Sikivie, P. 1983, PhLB, 120, 133

Abdalla, H., Adam, R., Aharonian, F., et al. 2019, Natur, 575, 464

Acciari, V., Ansoldi, S., Antonelli, L. A., et al. 2021, PoS, 395, 788

Ahlers, M., Gies, H., Jaeckel, J., Redondo, J., & Ringwald, A. 2007, PhRvD,
76, 115005

Aimuratov, Y., Becerra, L., Bianco, C. L., et al. 2022, GCN, 32780, https://
gcen.gsfe.nasa.gov/gen3/32780.gcn3

Ajello, M., Albert, A., Anderson, B., et al. 2016, PhRvL, 116, 161101

Alvarez-Muiiz, J., Halzen, F., & Hooper, D. 2004, ApJL, 604, L85

Amati, L., Frontera, F., Tavani, M., et al. 2002, A&A, 390, 81

Anastassopoulos, V., Aune, S., Barth, K., et al. 2017, NatPh, 13, 584

Arias, P., Cadamuro, D., Goodsell, M., et al. 2012, JCAP, 2012, 013

Atri, P., An, T., Giroletti, M., et al. 2022, GCN, 32907, https://gcn.gsfc.nasa.
gov/gen3/32907.gcn3



THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 944:178 (11pp), 2023 February 20

Baktash, A., Horns, D., & Meyer, M. 2022, arXiv:2210.07172

Baring, M. G. 2006, ApJ, 650, 1004

Batell, B., Pospelov, M., & Ritz, A. 2009, PhRvD, 79, 115019

Bell, N. F., Busoni, G., Robles, S., & Virgato, M. 2020, JCAP, 2020, 028

Bennett, C. L., Larson, D., Weiland, J. L., & Hinshaw, G. 2014, ApJ, 794, 135

Beskidt, C., de Boer, W., Kazakov, D. I., & Ratnikov, F. 2012, EPJC, 72, 2116

Bi, X., Gao, Y., Guo, J., et al. 2021, PhRvD, 103, 043018

Brivio, R., Ferro, M., D’Avanzo, P., et al. 2022, GCN, 32652, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen/gen3/32652.gen3

Brockway, J. W., Carlson, E. D., & Raffelt, G. G. 1996, PhLB, 383, 439

Castro-Tirado, A. J., Sanchez-Ramirez, R., Hu, Y. D., et al. 2022, GCN,
32686, https://gen.gsfe.nasa.gov/gen3 /32686.gen3

Cavallo, G., & Rees, M. J. 1978, MNRAS, 183, 359

Crnogorcevié, M., Caputo, R., Meyer, M., Omodei, N., & Gustafsson, M.
2021, PhRvD, 104, 103001

De Angelis, A., Galanti, G., & Roncadelli, M. 2011, PhRvD, 84, 105030

de Ugarte Postigo, A., Izzo, L., Pugliese, G., et al. 2022, GCN, 326438, https://
gen.gsfe.nasa.gov/gen3 /32648.gcn3

Dermer, C. D., & Atoyan, A. 2004, A&A, 418, L5

Dichiara, S., Gropp, J. D., Kennea, J. A,, et al. 2022, GCN, 32632, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen/gen3/32632.gen3

Dine, M., & Fischler, W. 1983, PhLB, 120, 137

Durbak, J. M., Kutyrev, A. S., Andreoni, I., et al. 2022, GCN Circ. 32654,
https://gen.gsfe.nasa.gov/gen/gen3 /32654.gen3

Dzhappuev, D. D., Afashokov, Y. Z., Dzaparova, I. M., et al. 2020, JETPL,
112, 753

Dzhappuev, D. D., Afashokov, Y. Z., Dzaparova, I. M., et al. 2022, ATel,
15669, 1

Farah, W., Bright, J., Pollak, A., et al. 2022, GCN, 32655, https://gcn.gsfc.
nasa.gov/gen/gen3/32655.gcn3

Feldman, D., Liu, Z., Nath, P., & Peim, G. 2010, PhRvD, 81, 095017

Ferreira, R. Z., Marsh, M. C. D., & Miiller, E. 2022, JCAP, 2022, 057

Finke, J. D., & Razzaque, S. 2023, ApJL, 942, L.21

Fortin, J.-F., & Sinha, K. 2019, JCAP, 2019, 020

Fraija, N., Barniol Duran, R., Dichiara, S., & Beniamini, P. 2019a, AplJ,
883, 162

Fraija, N., Dichiara, S., Pedreira, A. C. C. d. E. S., etal. 2019b, ApJL, 879, L26

Fraija, N., Gonzalez, M. & HAWC Collaboration 2022, ATel, 15675, 1

Fraija, N., Laskar, T., Dichiara, S., et al. 2020, ApJ, 905, 112

Fraija, N., Veres, P., Beniamini, P., et al. 2021, ApJ, 918, 12

Galanti, G., Roncadelli, M., & Tavecchio, F. 2022, arXiv:2210.05659

Genet, F., Daigne, F., & Mochkovitch, R. 2007, MNRAS, 381, 732

Gilmore, R. C., Somerville, R. S., Primack, J. R., & Dominguez, A. 2012,
MNRAS, 422, 3189

Goodman, J. 1986, ApJL, 308, L47

Harris, S. P., Fortin, J.-F., Sinha, K., & Alford, M. G. 2020, JCAP, 2020, 023

H.E.S.S. Collaboration, Abdalla, H., Aharonian, F., et al. 2021, Sci, 372, 1081

Holdom, B. 1986, PhLB, 166, 196

Hu, Y. D., Casanova, V., Fernandez-Garcia, E., et al. 2022, GCN, 32644,
https://gen.gsfe.nasa.gov/gen/gen3/32644.gcn3

Huang, Y., Hu, S., Chen, S., et al. 2022, GCN, 32677, https://gcn.gsfc.nasa.
gov/gen3/32677.gen3

Jansson, R., & Farrar, G. R. 2012, ApJ, 757, 14

Kobayashi, S., Zhang, B., Mészdros, P., & Burrows, D. 2007, AplJ, 655, 391

Kouveliotou, C., Meegan, C. A., Fishman, G. J., et al. 1993, ApJL, 413, L101

Kumar, P., & Barniol Duran, R. 2010, MNRAS, 409, 226

Kumar, P., & Zhang, B. 2015, PhR, 561, 1

Lesage, S., Veres, P., Roberts, O. J., et al. 2022, GCN, 32642, https://gcn.gsfc.
nasa.gov/gen/gen3/32642.gen3

Levan, A. J., Barclay, T., Bhirombhakdi, K., et al. 2022a, GCN, 32921,
https: //gen.gsfe.nasa.gov/gen3/32921.gen3

Levan, A. J., Barclay, T., Burns, E., et al. 2022b, GCN, 32821, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen3/32821.gen3

Li, H., & Ma, B.-Q. 2022, arXiv:2210.06338

Liu, Y., Zhang, C., Ling, Z. X., et al. 2022, GCN, 32767, https://gcn.gsfc.
nasa.gov/gen3/32767.gen3

Ma, X.-H., Bi, Y.-J., Cao, Z., et al. 2022, ChPhC, 46, 030001

MacFadyen, A. 1., & Woosley, S. E. 1999, Apl, 524, 262

MAGIC Collaboration, Acciari, V. A., Ansoldi, S., et al. 2019, Natur, 575, 455

Mena, O., Razzaque, S., & Villaescusa-Navarro, F. 2011, JCAP, 2011, 030

11

Gonzilez et al.

Meszaros, P., & Rees, M. J. 1994, MNRAS, 269, L41

Mészaros, P., & Rees, M. J. 1999, MNRAS, 306, L39

Meyer, M. 2020, ebltable, 0.2, GitHub, https://github.com/me-manu/ebltable

Meyer, M., Davies, J., & Kuhlmann, J. 2021, ICRC (Berlin), 395, 557

Mirizzi, A., & Montanino, D. 2017, JCAP, 2009, 004

Nakagawa, S., Takahashi, F., Yamada, M., & Yin, W. 2022, arXiv:2210.10022

Nakar, E., & Piran, T. 2004, MNRAS, 353, 647

Neronov, A., & Semikoz, D. V. 2009, PhRvD, 80, 123012

Noda, K., & Parsons, R. D. 2022, Galax, 10, 7

O’Connor, B., Troja, E., Dichiara, S., Gillanders, J., & Cenko, S. B. 2022,
GCN, 32860, https://gcn.gsfc.nasa.gov/gen3/32860.gcn3

Okun, L. B. 1982, JETP, 56, 502

Omodei, N., Bruel, P., Bregeon, J., et al. 2022a, GCN, 32760, https://gcn.gsfc.
nasa.gov/gen3/32760.gcn3

Omodei, N., Bruel, P., Bregeon, J., et al. 2022b, GCN, 32916, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen3/32916.gen3

Paczynski, B. 1986, ApJL, 308, L43

Panaitescu, A. 2005, MNRAS, 362, 921

Panaitescu, A. 2007, MNRAS, 379, 331

Panaitescu, A., & Kumar, P. 2002, AplJ, 571, 779

Payez, A., Evoli, C., Fischer, T., et al. 2015, JCAP, 2015, 006

Pellegrin, K., Rumstay, K., & Hartmann, D. 2022, GCN, 32852, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen/gen3/32852.gen3

Pillera, R., Bissaldi, E., Omodei, N., et al. 2022, GCN, 32658, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen/gen3/32658.gen3

Piran, T. 2004, RvMP, 76, 1143

Planck Collaboration, Aghanim, N., Akrami, Y., et al. 2020, A&A, 641,
A6

Pospelov, M., & Ritz, A. 2009, PhLB, 671, 391

Preskill, J., Wise, M. B., & Wilczek, F. 1983, PhLLB, 120, 127

Qin, Y.-P., Xie, G.-Z., Liang, E.-W., & Zheng, X.-T. 2001, A&A, 369, 537

Qin, Y.-P., Xie, G.-Z., Xue, S.-J., et al. 2000, PASJ, 52, 759

Raffelt, G., & Stodolsky, L. 1988, PhRvD, 37, 1237

Raffelt, G. G. 1986, PhRvD, 33, 897

Ren, J., Wang, Y., & Zhang, L.-L. 2022, arXiv:2210.10673

Roszkowski, L., Sessolo, E. M., & Trojanowski, S. 2018, RPPh, 81, 066201

Santana, R., Barniol Duran, R., & Kumar, P. 2014, ApJ, 785, 29

Sari, R., & Esin, A. A. 2001, ApJ, 548, 787

Sari, R., Piran, T., & Narayan, R. 1998, ApJL, 497, L17

Savchenko, V., Ferrigno, C., Bozzo, E., et al. 2022, GCN, 32691, https://gcn.
gsfc.nasa.gov/gen3/32691.gen3

Schlickeiser, R., Elyiv, A., Ibscher, D., & Miniati, F. 2012, ApJ, 758, 101

Schulze, S., Klose, S., Bjornsson, G., et al. 2011, A&A, 526, A23

Tiengo, A., Pintore, F., Mereghetti, S., & Salvaterra, R. 2022, GCN, 32680,
https://gen.gsfc.nasa.gov/gen/gen3/32680.gcn3

Tohuvavohu, A., Beardmore, A. P., Osborne, J. P., et al. 2022, GCN, 32671,
https://gen.gsfe.nasa.gov/gen3 /32671.gen3

Troitsky, S. V. 2022, JEPTL, 116, 767

Tu, Z. L., & Wang, F. Y. 2018, ApJL, 869, L23

Veberic, D., Andrianavalomahefa, A., Daumiller, K., et al. 2017, ICRC
(Busan), 301, 880

Veres, P., Burns, E., Bissaldi, E., et al. 2022, GCN, 32636, https://gcn.gsfc.
nasa.gov/gen/gen3/32636.gcn3

Veres, P., & Mészdros, P. 2012, Apl, 755, 12

Visinelli, L., & Gondolo, P. 2010, JPhCS, 203, 012035

Wang, X. Y., Dai, Z. G., & Lu, T. 2001, ApJL, 546, L33

Wang, X.-Y., Liu, R.-Y., & Lemoine, M. 2013, ApJL, 771, L33

Wang, X.-Y., Liu, R.-Y., Zhang, H--M., Xi, S.-Q., & Zhang, B. 2019, ApJ,
884, 117

Wijers, R. A. M. J., & Galama, T. J. 1999, ApJ, 523, 177

Woosley, S. E. 1993, AplJ, 405, 273

Wouters, D., & Brun, P. 2013, arXiv:1304.0700

Yost, S. A., Harrison, F. A., Sari, R., & Frail, D. A. 2003, Apl, 597, 459

Zechlin, H., Horns, D., & Redondo, J. 2008, in AIP Conf. Proc. 1085, Proc. of
the 4th Int. Meeting on High Energy Gamma-Ray Astronomy (Melville,
NY: AIP), 727

Zhang, B. T., Murase, K., Toka, K., et al. 2022, arXiv:2211.05754

Zheng, Y. G., Kang, S. J., Zhu, K. R, Yang, C. Y., & Bai, J. M. 2022,
arXiv:2211.01836

Zurek, K. M. 2009, PhRvD, 79, 115002






43

5 GRB 221009A: Caracteristicas
espectrales basadas en candidatos a
ALPs

RESUMEN

El GRB 221009A ha planteado un desafio significativo para nuestra comprension actual
de los mecanismos que producen fotones de TeV en GRBs (Gamma-Ray Bursts, Destellos
de Rayos Gamma). Por un lado, el efecto Klein-Nishina (KN) de la dispersion Compton
inversa conduce a pérdidas de energia menos eficientes de electrones de alta energia. Por
otro lado, con un corrimiento al rojo de 0.151, el espectro en TeV del GRB 221009A sufre
una absorcion significativa por parte de la EBL (Eztragalactic Background Light, Luz de
Fondo Extragalactica). Por lo tanto, la observacion de fotones de 18 TeV y 250 TeV en este
evento implica la presencia de enormes flujos de fotones en la fuente, los cuales no pueden ser
generados facilmente por el mecanismo de Sincrotrén auto-Compton en choques externos.
Como alternativa, algunos autores han sugerido la posibilidad de convertir los fotones de
TeV en ALP (Azion-Like Particle, Particula Tipo Axion) en la galaxia anfitriona, para
poder evitar los efectos de la absorcién del EBL, y luego reconvertirlos en fotones dentro
de la Via Lactea. Si bien esta solucion relaja el requisito de flujos de fotones muy altos, el
efecto KN atin representa un desafio. Anteriormente, hemos demostrado que la inyecciéon de
ALP podrian explicar la observacion de fotones de 18 TeV. Aqui, incluimos la dependencia
energética de la probabilidad de supervivencia para determinar las condiciones espectrales
que se requeririan para la inyecciéon de tales ALP, limitamos la region candidata de ALP y
discutimos las implicaciones en la tasa maxima de particulas para diferentes suposiciones de
curvas de luz.

5.1. Contribucion

En este trabajo continuamos con el estudio presentado en el Capitulo 4 relacionado con la
deteccion de fotones con energias > 10TeV. Para esto, nos enfocamos al estudio de un soélo

candidato de DM, las ALPs. A continuacion detallaré mi contribucién a este trabajo.

En primer lugar, realicé una actualizacién bibliografica de las observaciones y resultados princi-
pales que han aparecido en la literatura sobre el GRB 221009A. Posteriormente amplié el an4lisis
incluyendo la dependencia de la probabilidad de supervivencia de los ALP con la cantidad de en-
ergia que se llevan en su producciéon. Para esto, determiné las condiciones espectrales que deben
de cumplir distintos pares de candidatos en una regién de interés del espacio de parametros de

las ALP para permitir la deteccion del fotén de energia mayor a 10 TeV. Asi mismo, inclui la
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dependencia temporal en el espectro diferencial de las ALP asumiendo un perfil temporal (7(t))
para describir la inyecciéon de ALP mientras se mantiene su dependencia energética. Con lo que

el perfil espectral de las ALP que asumi fue una ley de potencias de la forma:

O, (F,,t) = N,m(t)E, **, (5.1)

tomandao la energia de las ALP, E,, en TeV. Para los diferentes valores del indice espectral
«y del espectro de ALP tome valores en el intervalo de 2.0 a 3.0. Para los perfiles temporales
consideré la emisién temprana y tardia del GRB: para la emisién temprana tomé la curva de luz
reportada por Kozyrev et al. (2022); para la emision tardia asumi un perfil temporal de ley de
potencia dado por 7(t) ~ t=# con f =1/2, 1, 2. Con estas consideraciones, calculé el factor de
normalizacion N, para distintas fracciones de la energia isotropica total del GRB (0.1% — 30%)

tomada por las ALP como:

4’]‘(‘d Ea,max tmax E —aat+1
% FEiso = 1—1—,ZZNO/ / T(t) <1,TaeV> dtdE,, (5.2)

Ea,min tmin

donde d, es la distancia de luminosidad a la fuente, z el corrimiento al r0jo, tmin ¥ tmax definen
el intervalo de tiempo de la inyeccion de ALP, y Fy min ¥ Famax las energias minima y méxima
de las ALP. De estos resultados calculé el ntimero de fotones observados, IV, utilizando el area
efectiva A(E,) del experimento LHAASO-KM2A, el factor de normalizacion (N,) del espectro
de las ALP y la probabilidad de supervivencia P,,(E,) obtenida de gammaALP (Meyer et al.,

2022). El namero de fotones esta dado por:

Ey max  ft2000 E, —Qa

N, = N, / / (#) <1T v) P v (B )A(E, )dtdE,, (5.3)
E'y,min to €

Este calculo lo realicé para diferentes candidatos ALP en el espacio de parametros seleccionado.

Para limitar atn més el andlisis, estableci dos restricciones para N, tomando en cuenta la

deteccion informada por LHAASO-KM2A. Las restricciones fueron:
1. N, > 0.5 para E, entre 10 — 25 TeV.
2. Ny < 0.5 para E, > 25TeV.

la segunda restricciéon fue establecida debido a que el fotén mas energético que se reportd tiene

una energia entre 10 y 25 TeV segin lo reportado por LHAASO.

Para determinar si los candidatos que cumplieron con las restricciones son capaces de reproducir
el flujo de fotones observado por LHAASO calculé el flujo de fotones resultante obtenido de
estos candidatos al llegar a la Tierra y realicé un ajuste a este flujo para obtener su indice

espectral a. Por tltimo, realicé el calculo de la contribucién al nimero de fotones detectados
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por LHAASO para energias arriba de 500 GeV para cada uno de los candidatos que cumplieran

las dos restricciones establecidas con anterioridad.

Finalmente, analicé la sistematica debida a la suposicién de distintos modelos de EBL. Para
esto calculé la probabilidad de supervivencia de las ALP en la region estudiada utilizando seis
modelos de EBL diferentes: Kneiske & Dole (2010); Finke et al. (2010); Dominguez et al. (2011);
Gilmore et al. (2012); Franceschini & Rodighiero (2017); Saldana-Lopez et al. (2021). Para cada
par de parametros (mg, gay) que definen un candidato, realicé 100 simulaciones considerando

para cada uno de los modelos de EBL.

Este articulo fue enviado y aceptado el 13 de marzo de 2024 en The Astrophysical Journal

y se esta a la espera de su publicacion.
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GRB 221009A: Spectral signatures based on ALPs candidates
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ABSTRACT

GRB 221009A has posed a significant challenge to our current understanding of the mechanisms that
produce TeV photons in gamma-ray bursts (GRB). On one hand, the Klein-Nishina (KN) effect of the
inverse Compton scattering leads to less efficient energy losses of high-energy electrons. In the other
hand, at a redshift of 0.151, the TeV spectrum of GRB 221009A undergoes significant absorption by the
Extragalactic Background Light (EBL). Therefore, the observation of a 13-TeV photon in this event
implies the presence of enormous photon fluxes at the source, which the Synchrotron Self-Compton
mechanism in external shocks cannot easily generate. As an alternative, some authors have suggested
the possibility of converting the TeV-photons into Axion-like particles (ALPs) at the host galaxy, in
order to avoid the effects of EBL absorption, and then reconverting them into photons within the Milky
Way. While this solution relaxes the requirement of very high photon fluxes, the KN effect still poses
a challenge. Previously, we have shown that the injections of ALPs could explain the observation of
13-TeV photons. Here, we include the energy dependence of the survival probability and the amount
of energy carried to determine the ALP candidates which could potentially explain the TeV photons
observed by LHAASO and their hard spectrum. We found that the allowed candidates are generally
cluster around masses of 107 eV. We also considered different EBL models, for the one predicting
larger attenuation tends to reject ALP candidates with the lowest coupling factor. For some hypothesis
of EBL model, these candidates are found below a region of the parameter space in which, if detected,
ALPs could account for all of the cold dark matter in the Universe.

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

1. GRB 221009A OBSERVATIONS

GRB 221009A was first detected on 2022 October 9th by the Fermi-GBM (Veres et al. 2022) and was followed by
several other instruments in many different wavelengths (Dichiara et al. 2022; Tiengo et al. 2022; Pellegrin et al. 2022;
Hu et al. 2022; Farah et al. 2022; Liu et al. 2022; Durbak et al. 2022; Brivio et al. 2022). After preliminary analysis
of the first observations, Tyg, fluence and isotropic energy for this event were derived, making this GRB the most
luminous ever detected Lesage et al. (2022); Tu & Wang (2018). Spectroscopic observations from GTC’s OSIRIS and
the VLT’s X-Shooter were used to estimate the corresponding redshift of z = 0.151 (Castro-Tirado et al. 2022; de
Ugarte Postigo et al. 2022). Observations from the Hubble Space Telescope (HST), reveal properties of the host galaxy
confirming that the galaxy is prototypical of host galaxies associated with long GRBs. HST observations also show
that this GRB is located near the center of its host galaxy (Levan et al. 2023).

There is moderate statistical evidence for a supernova associated with GRB221009A (Shrestha et al. 2023; Srini-
vasaragavan et al. 2023). The James Web Space Telescope analyzed the afterglow emission and found little evidence
for variability from early to late times, implying modest contributions from supernova emission. Furthermore, the
extreme properties of the burst are likely not linked to an extreme and unusual environment (Levan et al. 2023).

Corresponding author: D. Avila Rojas

daniel_avilab@ciencias.unam.mx
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High energy emission was reported by Fermi-LAT and the Large High Altitude Air Shower Observatory (LHAASO)
in the energy range between GeV and TeV. The afterglow temporal profile was fitted from Fermi-LAT data as a
power law with an index of 1.32 + 0.05 (Levan et al. 2023). A search for very-high-energy (VHE) photons with
no significant detection from this GRB was performed by the High Altitude Water Cherenkov (HAWC) observatory
and the High Energy Stereoscopic System (H.E.S.S.) 8 and 53 hours after the trigger, respectively, resulting in flux
upper limits (Aharonian et al. 2023). In particular, the H.E.S.S. upper limit for energies above 650 GeV rules out
the inverse Compton scenario, at least at those times, with the X-ray emission as the synchrotron counterpart. The
Fermi Collaboration has published its first results for the light curve using data from Fermi-GBM and Fermi-LAT. The
total fluence and isotropic energy between 1 — 10,000keV derived from the individual time intervals from tq — 2.7s to
to+1449.5s in the Fermi data are S = (9.4740.07) x 10~ 2 ergem ™2 and Eiy, = (1.01£0.007) x 10%° erg, in accordance
with other instruments (Lesage et al. 2023; Yang et al. 2023). Fermi-LAT early emission reported a photon with energy
of 99.3 GeV at 240 s after GBM trigger (Pillera et al. 2022) and posterior analysis found the highest photon detected
by LAT with 397.7 GeV at 33554 s after GBM trigger (Xia et al. 2022).

One of the highlights from GRB 221009A was the very first detection, performed by LHAASO, of VHE photons with
energies > 10 TeV from a GRB (Huang et al. 2022). The detection of at least one photon above 10 TeV, considering the
redshift measured for this GRB, is not easily explained by the synchrotron-self Compton (SSC) scenario. Depending on
the Extragalactic Background Light (EBL) model, an attenuation larger than 1072 is expected for photons with energies
above 10 TeV, resulting in fluxes of O(1079 TeV ™' cm~2s~!). These fluxes would be too low for even LHAASO-KM2A
to detect a single photon with an energy of 13 TeV if only the SSC contribution is assumed. Similar results have
been obtained by several authors as (Sato et al. 2023a; Zhang et al. 2023; Ren et al. 2023) including the LHAASO
collaborations (LHAASO Collaboration et al. 2023a,b).

There was a first publication using only data taken by the WCDA instrument (LHAASO Collaboration et al. 2023a).
The detected number of photons reached over 64,000 within the first ~ 3000 seconds. The intrinsic and observed spectra
were presented in the limited energy range of 0.2 - 7 TeV (its sensitivity extends up to energies of 100 TeV), showing
no indication of a spectral break or cutoff in the intrinsic spectrum up to 5 TeV. Later, a second publication with data
from KM2 (LHAASO Collaboration et al. 2023b) reported more than 140 photons detected with a significance of 20.60
above an energy of 3 TeV and between 230 to 900 seconds after GBM trigger. The maximum energy estimated depends
on the spectral model assumed, being 17.81?‘1L TeV with a log-parabola and 12.21%:2 TeV with a power-law with an
exponential cutoff. There is also a claim of a new spectral component above energies of 7 TeV, in addition to the SSC
contribution, not explained by conventional physics. Because of the difficulties in explaining this very-high-energy
spectral component, the authors explored the axion particle scenario, confirming most of the already excluded region
in the parameter space of the axion coupling factor and axion mass by the Supernova SN1987A (Payez et al. 2015),
Fermi (Ajello et al. 2016; Cheng et al. 2021) and H. E. S. S. (H. E. S. S. Collaboration et al. 2019). They added to
the excluded region a small zone around masses of 10~7 eV and coupling factors of 3 x 10~ GeV 1.

Another interesting observation of this GRB is the reported detection by Carpet-2 of a 251-TeV photon 4563 s after
GBM’s trigger (Dzhappuev et al. 2022). While certainly intriguing, it is more likely that this photon is associated
with a Galactic source as pointed out by the HAWC Collaboration (Fraija et al. 2022). For this reason, in this paper,
we only focus on the VHE photons reported by LHAASO.

The origin of the VHE emission from GRBs has been explored by assuming different scenarios. The most common
one is the SSC model, in which VHE gamma rays are generated in the external shocks of the GRB jet. It is possible
to reach energies up to 1 TeV from the forward shock emission by assuming that the electron spectrum has no energy
cutoff (Laskar et al. 2023). Then, even if the jet structure is assumed to be more complex to reach such energies, such a
high value of the differential flux would have profound implications for the energy budget of the event (Williams et al.
2023; Sato et al. 2023b). Therefore, so far, the TeV emission from GRB 221009A is not well described by standard
SSC models (Kann et al. 2023) although other multifrequency detections of the afterglow emission are completely in
agreement with SSC.

There have been several searches for neutrinos correlated to GRBs by instruments such as IceCube (Aartsen et al.
2017; Abbasi et al. 2021, 2022; IceCube Collaboration et al. 2023), Amanda (Achterberg et al. 2007, 2008) and
Antares Albert et al. (2017, 2021); ANTARES Collaboration et al. (2021) that have resulted in no detections and in
strong constraints on the single-zone fireball models of neutrinos and the production of Ultra-high Energy Cosmic Ray
(UHECR) during the precursor, prompt and afterglow phases (Lucarelli et al. 2023). Despite being considered likely
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sources of UHECRs due to their large power output, the results of searches for neutrinos correlated with GRBs have
been discouraging. As a result, attention has shifted towards other sources, such as active galactic nuclei.

IceCube conducted searches for neutrinos at various time ranges, hours, and days from the initial Fermi-GBM trigger,
between 800 GeV —1 PeV. However, no events were found to be coincident with the position of GRB 221009A (IceCube
Collaboration 2022; Abbasi et al. 2023). Since the non-detection of neutrino emission, the models that forecast the
production of neutrinos from GRBs (Kimura 2022) were evaluated by testing the lack of detection. The derived upper
limit allowed for the refinement of GRB model parameters (Murase et al. 2022). The absence of detection led to
a diligent effort to explain this situation through the exploration of various prompt models, as described by (Ai &
Gao 2023; Rudolph et al. 2023), and precursor models (Bhattacharya et al. 2023). Furthermore, novel models that
circumvent the EBL attenuation due to heavy neutrinos emerged as a prospective solution (Cheung 2022; Smirnov &
Trautner 2022).

Preceding the publication on LHAASO-KM2A (LHAASO Collaboration et al. 2023b), some models were proposed
assuming the acceleration of UHECR in this GRB. For instance, UHECR from internal shocks could interact with
the EBL and generate photons with energies up to 10 TeV (Rudolph et al. 2023). It has also suggested that UHECR
from the reverse shock could also produce 18-TeV photons (as initially reported) via synchrotron radiation, assuming
an optimistic value of the coefficient n = 1 in the proton acceleration timescale (Zhang et al. 2022). However, for
relativistic and ultra-relativistic shocks as expected in GRBs, the coefficient is greater than unity (Sironi et al. 2015).
If a more conservative value of the coefficient ( = 10) is used, it becomes challenging to detect photons with energies
> 10 TeV. Finally, if the GRB is situated at the outer regions of its host galaxy and the Extra-galactic Magnetic Field
(EGMF) is as low as O(1071* G) (to decrease the time delay due to UHCR propagation below 2000 s), photons from
the particle cascades of UHECR, could explain the LHAASO detection (Das & Razzaque 2023).

Some other studies have proposed that an 18-TeV photon detection can be explained by Lorentz Invariance violation
effects on v — absorption Li & Ma (2023); Finke & Razzaque (2023); Zheng et al. (2023) or non-standard physics such
as the existence the Axion Like Particles (ALPs). It was proposed in reference Galanti et al. (2022) the conversion
of TeV-photons into ALPs at the host galaxy to avoid the effects of EBL absorption, followed by reconversion into
photons within the Milky Way. In reference Baktash et al. (2022), a parameter space of ALP candidates was explored
to identify those with the highest probability of arriving on Earth as photons. A bound on the Lorentz boost was
also obtained. Similarly, reference Troitsky (2022) explored the parameter space of ALPs, but only by considering
conversions to photons due to the magnetic field of the Milky Way. The authors assumed that the flow of ALPs reaching
the Milky Way constitutes one-third of the total flux of photons emitted by the GRB. While these solutions relax
the requirement of very high photon fluxes, the KN effect still poses a challenge. In a previous publication (Gonzdlez
et al. 2023), we considered an initial injection of ALPs and calculated the probability of their arrival on Earth as TeV
photons. Our results show a region of allowed parameters of ALPs that could potentially explain the detection of the
18-TeV photon by the LHAASO observatory. Our results stand even when considering a lower maximum energy of the
emission of 13-TeV as later published by LHAASO-KM2A. In this paper, we extend our analysis to include the energy
dependence of the survival probability of ALPs and the amount of energy carried, in order to determine the spectral
conditions that allow for the detection of 13-TeV photons while avoiding the detection of photons with energies greater
than 25 TeV (section 2).

2. SPECTRAL SIGNATURES FROM ALPS

ALPs are hypothetical particles that arise in theories beyond the standard model and are related to the Peccei-
Quinn mechanism (Peccei & Quinn 1977). This mechanism was proposed to solve the strong CP problem in Quantum
Chromodynamics (QCD) and involves the breaking of a symmetry (PQ symmetry) that generates a particle called
the Axion (Weinberg 1978; Wilczek 1978; Kim 1979). Thus, ALPs are an extension of the concept of Axion that does
not requires to solve the strong CP problem and are considered as candidates for cold dark matter (see Irastorza &
Redondo (2018) for a review). The Lagrangian of ALPs is given by

1 1 -

Ly, = =(0,a0"a — m2a®) + —aF,, F". (1)
2 4fa

where a is the ALP field , m, is the ALP mass , F),, is the Faraday Tensor and Fr is its dual. ALPs are of special

interest because they are coupled to electromagnetism, which allows for oscillations between photons and ALPs under

the influence of source, galactic, and intergalactic magnetic fields. The coupling is expressed as:



140

141

142

143

144

145

146

147

148

149

150

151

152

153

154

155

156

157

158

159

160

161

162

163

164

166

167

Parameter Value Reference

FEiso 1.01 x 10%° erg (Lesage et al. 2023)
d. 2.23 x 10*7 cm

EBL model Gilmore (Gilmore et al. 2012)
Baw ~ 3uG (Jansson & Farrar 2012)
Buc ~ 3uG set as MW

dug 30 kpc set as MW

dmw < 30kpC < duw

Qa 2.6, 2.8, 3.0 set

Epm 0.1, 1, 3% set

Table 1. Parameters considered in our calculations for the photon survival probability from ALPs-photon
conversions. Here, F;;, corresponds to the isotropic total energy of the burst, d, stands for the luminosity
distance of the GRB, Buw, Buc are the Milky Way and Host Galaxy magnetic fields respectively, duw, duc
are the disk diameter of the Milky Way and Host Galaxy respectively, o, is the ALP spectral index, and Epus
is the percentage of energy carried by the ALP population.

Loy = iaFWF'W = ang' . E, (2)
4fa
where gq~ is the coupling constant and E, B are the electric and magnetic fields respectively (Raffelt & Stodolsky
1988). An ALP with a kinetic energy in the TeV range can undergo oscillations and transform into a TeV-photon at
any point during its journey towards Earth (Mirizzi & Montanino 2009), to survive the attenuation due to the EBL,
and reach the TeV detectors. The propagation of the ALP-photon system along the line of sight is described by the
propagation equation given by (De Angelis et al. 2011).

In this study, we do not make any assumption on the existence of an initial population of photons due to their
inefficient production by the preferred mechanism, the SSC. Moreover, if TeV photons are produced, their flux must
be very high to compensate for the attenuation caused by the EBL. As mentioned in section 1, some authors proposed
the possibility of photons transforming into ALPs to avoid EBL attenuation, but this scenario would also require a
high photon flux, as not all photons would necessarily oscillate into ALPs in the host galaxy or the GRB jet, and
not all that do oscillate would convert back to photons in the Milky Way. Moreover, the claim of an extra spectral
component by LHAASO justifies our hypothesis of considering an initial beam consisting solely of ALPs, with the
density matrix, p = ®®7, at ¢t = 0 represented as p(0) = diag(0,0,1). The probability of survival, P,,, resulting
from ALPs being detected on Earth as photon is calculated by incorporating all physical parameters, such as those
for the medium, magnetic field, electron density, and propagation distance, into the mixing matrix M. The evolution
equation for the density matrix is given by,

dp
OP _ 3
i = [p. M, 3)
where [ is the propagation distance for a given medium. The survival probability is then,
Pa'y = pl,l(l) + P2,2(l)7 (4)

where p1 1, pa2,2 represent the first and second diagonal elements of the density matrix (Bi et al. 2021) .

We use the open code gammaALP!, that allow us to calculate the survival probability taking into account different
astrophysical environments as Galaxy Host, EBL attenuation, and the Milky Way (Meyer et al. 2022). Table 1 shows
the parameter values used to calculate the survival probability using gammaALP. We consider the Gilmore (Gilmore
et al. 2012) EBL model, which predicts a moderate attenuation. Later, we discuss the impact of two extreme EBL
models on our results.

Previously in Gonzélez et al. (2023), we assumed an injection of ALPs with a spectrum that depended solely on the
ALP energy, E., and was described by a power law function. The values considered for the ALP spectral index, a,,

L https://gammaalps.readthedocs.io/en/latest
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were 1.8 and 2.5. Here, we introduce a temporal profile, 7(¢), to the injection while keeping the energy dependency.
Then, the ALP spectrum is given by,

B (Bt) = o) () (5)

where F, o = 1TeV. We consider different values of the spectral index «, between 2.0 and 3.0, along with the
temporal profile given by LHAASO-KM2A detection (LHAASO Collaboration et al. 2023b). Thus, we obtain N, by
considering that the energy carried by the ALPs is a fraction of the total GRB’s isotropic energy. Then,

4rd, Eamax  ftmax E, —aa+1
Fio = 2N, t dtdE,,
% 1+ 2 / / T()<1T6V> (6)

Ea min tmin
where d, is the luminosity distance to the source, z is the redshift, ¢,,;, = 300s and t,,.x = 900 s define the time interval
when the ALP injection occurs and the 13-TeV photons are detected, and E, min and E, max are the maximum and
minimum energies of the injected ALPs. We consider that the total energy carried by the ALPs could represent from
0.1 up to 3% of Eis. Finally, the number of observed photons by LHAASO, N, is obtained by considering the effective
area A(E,) of LHAASO-KM2A as function of the photon energy (E,), the normalization (N,) of the ALPs spectrum,
and the survival probability, Py (E,), and is given as,

E'y.max tmax
o= [ [ e ) ap, (7)
E. max tmax
=N, / / O, (Ey, ) Pory () A(E,)dtdE, (8)
E. min tmin
E. t —«
v, max max E a
=N, t a P, (E,)A(E.)dtdE.. 9
/ / T()<1Te\/> (E)A(E, )dtdE, (0)

Equation 9 is solved considering equation 6, that the injection of ALPs last as long as the photon observation and,
that E, ~ E, since the mass of the ALP is much smaller than its kinetic energy. Note that the total number of
detected photons does not depend on the time profile of the ALP injection, although the normalization factor N, does.
Motivated by the studies of Hooper & Serpico (2007) and de Angelis et al. (2008), the values of m, and ga, are taken
from 1072 to 1078 eV and from 3.16 x 10713 to 10710 GeV !, respectively.

Then, we impose the following conditions on the number of observed photons:

1. At least 0.5 photons have energies between 10 — 25 TeV.

2. Less than 0.5 photons have energies > 25 TeV.

These conditions were set based on the fact that the highest-energy photon detected by LHAASO had an energy of
12.2”:3'2 TeV, and no detection has been reported beyond the energy uncertainty band at this energy when a description
of the spectra by a power law. We show the allowed parameter space for %Ejs, = 0.1,1 and 3 in figure 1, 2 and 3
assuming different values of «, and E,;,. We observe that as the amount of energy carried by the ALPs increases, a
softer spectrum and a lower Ei, (tens of GeV or lower) are required to obtain a larger permitted region of candidates.
Then, if an injected beam of ALPs by the GRB progenitor is responsible for the observed photons at 13 TeV, the total
energy carried by ALPs must be a few percent of the isotropic energy of the GRB. Interestingly, it is still possible to
find ALP candidates when the ALP spectra are harder than 2.6 or when the minimum energy of the injected ALPs is
above 1 TeV, they mainly lay within a region approximately from masses of 3 x 107 and coupling factor of 2 x 10712
to masses of 1 x 107% and coupling factors of 5 x 107! as observed in figures 2 and 3.

To determine whether the allowed ALP candidates can reproduce the observed photon flux, we calculate the survival
probability for each candidate and fit the resulting photon spectrum, c., that reaches Earth. Figure 4 shows the survival
probability as well as the fitted observed photon spectrum for the candidate defined by g, = 1.75 x 10711GeV~1,
Me = 5.46 x 1077V with %Fis, = 0.1, Fmin = 31 GeV, and a, = 3.0. For this candidate, the survival probability
increases with energy, and a soft ALP spectrum is required to avoid observing photons beyond energies greater than
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Figure 1. ALPs parameter space taking different values of Enin and a, for 0.1% of the Eis, taken by the ALPs burst. Pink:
region with > 0.5 photons in the energy range 10 —25 TeV. Blues: region with < 0.5 photons for energies above 25 TeV. Yellow:
Allowed region obtained from the intersection of the pink and blue regions. The excluded region covers those reported by Ajello
et al. (2016), Anastassopoulos et al. (2017) and H. E. S. S. Collaboration et al. (2019). As the minimum integration energy
increases, the allowed region of candidates tends to favor softer ALP spectral indices.

25 TeV. The resulting photon flux is characterized by a hard photon index of 2.15. We repeated this analysis for every
permitted ALP candidate and show the resulting photon index, considering % FEjs, values of 0.1, 1, and 3 percent for
different values of Fyi, and «, (figures 5, 6 and 7). Then we calculated the number of photons with energies above
500 GeV that LHAASO would detect from these ALPs candidates, some of the results are shown in figure 8. In general,
we observed that there are several candidates capable of explaining the detection of a 13 TeV photon while making
only a minimal contribution to the number of photons detected between 500 GeV and 7 TeV. This indicates that the
ALPs scenario does not conflict at all with the reported results for this GRB at energies below 7 TeV by LHASSO
and Fermi.

We also found that ALP candidates that reproduce hard photon spectra (a, < 2.26) can only account for less than
a dozen of photons with energies exceeding 500 GeV. Therefore, in order to explain a significant flux of photons with
E > 500 GeV, either the observed photon spectra must be extremely soft (= 3), or the photons must originate from
other process, such as the SSC mechanism, in line with LHAASO results up to 7TeV. On the other hand, if an
injected beam of ALPs from the GRB progenitor is responsible for the observed 13 TeV photons, their spectra must be
harder than the SSC contribution to explain the additional spectral component that LHAASO suggested. Therefore,
candidates generating soft photon spectra (e.g., 2 2.26 £ 0.02 with the Saldana-Lopez EBL model as reported by
LHAASO) are not preferred.

It is worth noting that in all studied cases, there exist a region characterized by hard spectra with spectral indices
around 2. This holds true independently of the ALP spectrum and the percentage of energy carried by the ALP
population. These candidates also contribute to the photon flux with one or two photons with energies above 7 TeV
as shown in figure 8. Finally, it is remarkable that the most likely ALP candidates for explaining an extra spectral
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Figure 2. ALPs parameter space taking different values of Emin and a, for 1% of the Eis, taken by the ALPs burst. The
color code is the same as in Figure 1. Similarly to Figure 1, as the minimum integration energy increases, the allowed region of

candidates tends to favor softer ALP spectral indices. Additionally, the allowed region decreases as a larger amount of energy
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Figure 3. ALPs parameter space taking different values of Emin and a, for 3% of the Eis, taken by the ALPs burst. The
color code is the same as in Figure 1. The allowed region disappears for hard ALP spectra and high values of the minimum
integration energy.
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Figure 5. Fitted spectral indexes of the photon flux from candidates in the permitted region. Plots show results for 0.1% FEiso.
Candidates that reproduce hard photon spectra indices have masses between 0.2 x 1077 and 3 x 1077 regardless of the ALP
spectral index or minimum integration energy.

component above 7 TeV are found below the dashed red line in Figures 5, 6 and 7. Below this line, ALPs candidates
could account for all the cold dark matter in the Universe Arias et al. (2012).

Finally, we perform the same analysis described above but using different EBL models to investigate the systematic
uncertainties arising from the assumed EBL model. We focus on the most extreme EBL models: Kneiske & Dole (2010)
and Franceschini & Rodighiero (2017). The attenuation of photons due to the EBL is the largest for the Francheschini
model, moderate for the Gilmore model, and the smallest among of all models for the Kneiske model. We compute
the allowed regions and compare them with those obtained using the Gilmore EBL model. The region of allowed
candidates according to the Kneiske EBL model encompasses those allowed by both the Gilmore and Francheschini
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Figure 6. Fitted spectral indexes of the photon flux from candidates in the permitted region. Plots show results for 1% Eiso-
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Figure 7. Fitted spectral indexes of the photon flux from candidates in the permitted region. Plots show results for 3% Fiso.
Candidates that reproduce hard photon spectral indices only exist with soft spectra and masses between 0.2x10~7 and 3x 107"

models. Similarly, the region allowed by Gilmore model includes those allowed by Franceschini model. We find that
the systematic uncertainties resulting from assuming different EBL models decrease as the percentage of isotropic
energy of the GRB taken by the ALPs burst increases. Specifically, the differences reach up to 68% and 52% for
two specific combinations of the ALPs spectral index and the minimum integration energy. For all other cases, the
difference are below 15%, and they are minimal (less than 1%) when 3% of the isotropic energy is taken by the ALPs
population. For those cases where the systematic uncertainty is maximal, we calculate the fitted spectral indices of
the photon flux from those candidates and present the results in 9. As observed, regardless of the EBL model, there
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Figure 8. Three upper rows: Number of photons above 500 GeV for ALPs candidates in the permitted region. Three lower
rows: Number of photons above 7TeV for ALPs candidates in the permitted region. Plots show results for 0.1% Fiso taken for
the ALPs production, and different values of aa and Emin. The figure demonstrates that there are multiple candidates capable
of explaining the detection of a 13 TeV photon while contributing minimally to the number of photons detected between 500
GeV and 7 TeV.

exist potential ALP candidates capable of explaining the TeV emission observed by LHAASO from GRB 221009A.
The allowed candidates are generally cluster around masses of 10~7 eV. However, with greater attenuation, the lower
coupling factors are discarded, in other words rejecting the region where ALPs could account for all the cold matter in
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26 the Universe. The most significant result is the existence of potential candidates capable of reproducing a hard photon
27 spectrum as the observed by LHAASO.
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Figure 9. Fitted spectral indexes of the photon flux from candidates in the permitted region assiming the Francechini and
Kneiske EBL models. Plots show results for 0.1% Eiso. Candidates that reproduce hard photon spectral indices only exist with
soft spectra and masses between 0.2 x 1077 and 3 x 10~7 as obtained with Gilmore EBL model.

3. FINAL REMARKS

We have analyzed the parameter space for an ALPs population released at the GRB that could potentially explain
the detection of the 13 TeV photon by LHAASO. To narrow down the candidates, we set the condition that the
number of photons between 10 — 25 TeV must be at least 0.5 photons, while the number of photons above 25 TeV
must be less than 0.5 photons. Based on this and assuming the Gilmore EBL model, we calculated the resulting
gamma-ray spectrum of the candidates in the permitted regions, where the fitted spectral indexes ranged between
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1.8 — 3.0. Then, we calculated the number of photons above 500 GeV and found that, for those candidates capable
of explaining LHAASQO’s observation, the contribution does not exceed hundred of photons. The contribution to
the photon flux from ALPs up to 7 TeV is less than 10% of the photons reported by LHAASO, which favors the
Synchrotron self-Compton scenario below this energy. The most favorable candidates to explain the extra component
above 7 TeV are those that show a harder photon spectral index. We have considered several EBL models. A EBL
model predicting larger attenuation tend to reject ALP candidates with the lowest coupling factor. However, for some
hypothesis of EBL model, these candidates are found below a region of the parameter space in which, if detected,
ALPs could account for all of the cold dark matter in the Universe. This region will be accessible to future experiments
such as TAXO (Armengaud et al. 2019) and DMRadio-m3 (Brouwer et al. 2022), which their future results will help
to unravel this paradigm.

The ALPs scenario explored in this work considers that the energy carry by the ALPs is a small fraction of the GRB
energy, which is < 3%. Moreover, the energy is carried by ALPs with energy as low as tens of GeV through a spectrum
extending at least up to tens of TeV. This is consistent with previous studies Nava (2018) of GRB emission at hundred
of GeV and up to 4 TeV where the Synchrotron self-Compton mechanisms describes the observations reasonably well.
While the mechanisms of production and acceleration of light DM particles such as ALPs are still under investigation,
it is plausible that a population of ALPs would be able to explain the 13-TeV photon and those candidates that would
account for all DM of the Universe result in an extra spectral component harder than the SSC component for the
gamma-ray flux.

This work was supported by UNAM-PAPIIT project number 1G101323.
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6 Conclusiones

Este trabajo se enfoco en el estudio de la emisiéon de rayos gamma de muy alta energia del
GRB 221009A reportada por LHAASO. Se analizo el modelo mas aceptado para explicar la
emision y dindmica de los GRBs basado en la emisiéon SSC. Dada la inviabilidad de este modelo
para reproducir la emisiéon en TeV se exploraron escenarios mas alla del modelo estandar. En
particular, se exploraron dos candidatos a materia oscura ligera: las particulas tipo axiéon y los

fotones oscuros. Las conclusiones mas relevantes se muestran a continuacion.

6.1. GRB 221009A: A Light Dark Matter Burst or an Extremely

Bright Inverse Compton Component?

e Se encontraron candidatos de materia oscura fuera de las regiones excluidas que son capaces
de explicar la observacion de fotones de TeV en el GRB 221009A. En el caso de los ALP,
los candidatos que podrian explicar ambos fotones de 18 y 251 TeV simultdneamente estan
cerca o contenidos en las regiones excluidas. Mientras que los fotones oscuros podrian
explicar ambos fotones, al menos cuando la probabilidad de supervivencia no depende del

campo magnético.

e Los valores encontrados para probabilidad de supervivencia dejan la puerta abierta a los
ALP para explicar la emisiéon de cientos de GeV. Sin embargo, se requiere un estudio

detallado que considere diferentes espectros de materia oscura.

e Se calcularon las probabilidades de supervivencia para los dos escenarios de materia oscura
considerando los pardmetros observables del GRB. Se encontré una pérdida de aproxi-
madamente el 30% de los fotones por conversion de ALP antes de llegar a la Via Lactea.
Esto se entiende como consecuencia del tamafio pequenio del jet del GRB y el bajo campo
magnético de la galaxia anfitriona. La correccion al considerar el campo magnético inter-

galactico es insignificante.

e Para los fotones oscuros, se debe llevar a cabo una estimacion detallada de la dependencia

de la probabilidad de supervivencia con el campo magnético.

e Nuestras suposiciones sobre la energia tomada por la materia oscura del brote son conser-
vadoras y plausibles cuando se comparan con la fraccién de energia tomada como energia

cinética de los electrones responsables de la emision en otras frecuencias. Por lo que la
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6.2.

6| Conclusiones

introduccion de materia oscura como posible explicacion de la emisién en TeV no afecta
la dindmica del GRB.

GRB 221009A: Spectral signatures based on ALPs candi-

dates

Se exploré el espacio de parametros permitido de un brote de ALPs liberadas en el GRB que
podria explicar el foton de 13, TeV detectado por LHAASO. Para restringir los candidatos,
se fijo la condicion de que el ntimero de fotones entre 10, TeV — 25, TeV debe ser al menos
0.5 fotones, mientras que por encima de 25, TeV debe ser menos de 0.5 fotones. Con estas
condiciones, el tamaiio de las regiones permitidas se favorece si el brote de ALPs toma una
pequena cantidad de la energia del GRB para ser generado. Ademas, la region permitida
también se favorece para valores mas bajos de la energia minima F,,;, asumida para la
integracion de la energfa isotrépica y para indices espectrales més suaves del espectro de
ALPs.

De los ajustes al espectro de rayos gamma resultante de los candidatos en las regiones
permitidas, se obtuvo que los indices espectrales ajustados tienen valores de 1.8 — 3.0,
comparables con los reportados entre 100, MeV — 500, GeV por Liu et al. (2023) y consis-
tente con lo reportado por LHAASO Collaboration et al. (2023b).

Del célculo del namero de fotones para energias > 500, GeV considerando a los candidatos
contenidos en las regiones permitidas, se encontré que no se supera la cantidad de 400

fotones.

Una poblacion de ALPs en la regiéon estudiada podria explicar el foton de 13 TeV, donde
el flujo de fotones resultante a energias menores (< 500, GeV) esté en conflicto por los
observado por LHAASO.
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Acrénimos
AGN Active Galactic Nuclei, Nucleo Galactico Activo.
ALP Axion-Like Particle, Particula Tipo Axion.
BH Black Hole, Agujero Negro.
CDM Cold Dark Matter, Materia Oscura Fria.
CMB Cosmic Microwave Background, Fondo Cosmico de Microondas.
DM Dark Matter, DM.
EAS Ezxtensive Air Shower, Cascada Atmosférica Extensa.
EBL Ezxtragalactic Background Light, Luz de Fondo Extragaléctica.
EIC Ezternal Inverse-Compton, Compton Inverso Externo.
GRB Gamma-Ray Bursts, Destellos de Rayos Gamma.
GZK Greisen-Zatsepin-Kiz’min.
H.E.S.S. High Energy Stereoscopic System.
HAWC High Altitude Water Cherenkov.
HDM Hot Dark Matter, Materia Oscura Caliente.
IACT Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, Telescopio Atmosférico
Cherenkov.
1C Inverse Compton, Compton Inverso.
LAT Large Aarea Telescope, Telescopio de Gran Area.
LGRB Long Gamma-Ray Burst, Destello de Rayos Gamma Largo.
LHAASO  Large High Altitude Air Shower Observatory.
MAGIC Magor Atmospheric Gamma ray Imaging Cherenkov Telescope.
NS Neutron Star, Estrella de Neutrones.
PSR Pulsar, Pulsar.
SGRB Short Gamma-Ray Burst, Destello de Rayos Gamma Corto.
SNR Supernova Remnant, Remanente de Supernova.
SSC Synchrotron self-Compton, Sincrotréon auto-Compton.
VERITAS Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System.
WCD Water Cherenkov Detector, Detector de Cherenkov en Agua.
WDM Warm Dark Matter, Materia Oscura Tibia.
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