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Resumen

El Observatorio HAWC ubicado en Puebla entre el Volcán Sierra Negra
y el Pico de Orizaba a 4100 m sobre el nivel del mar está diseñado para ob-
servar rayos gamma a energías de 1− 100 TeV. Lleva operando desde finales
de 2014 y con un arreglo completo de 300 detectores de Cherenkov en agua
desde marzo de 2015. Desde entonces ha estado tomando datos continua-
mente con un ciclo de trabajo de ∼ 100 %, siendo el primer observatorio en
tierra capaz de monitorear 2/3 del cielo las 24 horas del día.

Con HAWC se han detectado varias fuentes de rayos gamma de muy alta
energía en el plano Galáctico, así como la Nebulosa del Cangrejo, los Markar-
ian 421 y 501. Estos dos últimos se encuntran clasificados como blazares
dentro de los modelos de unificación de AGNs, un núcleo galáctico activo
que presenta un jet de materia relativista alineado con la línea de visión.

Otro tipo de AGN son las llamadas radio galaxias, las cuales bajo los mo-
delos de unificación son AGNs que presentan un jet relativista desalineado
con la línea de visión. A diferencia de los blazares no se esperaba detectar
rayos gamma de muy alta energía de estos objetos, sin embargo reciente-
mente se han detectado 5 de estos objetos a estas energías. Al tener su jet
desalineado, las radio galaxias son objetos interesantes para enetender los
procesos de aceleración de particulas y producción de rayos gamma a muy
alta energía que se creen ocurren en su jet.

Dentro del campo de visión de HAWC se encuentra 4 radio galaxias
que ya han sido detectadas en rayos gamma de muy alta energía: M87,
NGC 1275, PKS 0625 35 y 3C 264. Por está razón en el presente trabajo
se analizaron 1017 días de datos tomados con el Observatorio HAWC en
busca de emisión de rayos gamma de muy alta energía de estas radio galax-
ias. En el primer cápitulo se discuten las generalidades de los AGNs y los
modelos de unificación. El segundo capítulo presenta una revisión bibliográ-
fica de las distintas observaciones que se han realizado a las radio galaxias
en cuestión. En el tercer capítulo se habla sobre el funcionamiento del Ob-
servatorio HAWC. El cuarto capítulo muestra el análisis realizado para las
cuatro radio galaxias. Finalmente en el quinto capítulo se presentan las con-
clusiones generales del trabajo y se discuten las posibles implicaciones de los
resultados.
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Capítulo 1

Núcleos Galácticos Activos

La astronomía extragaláctica lleva desarrollándose y avanzando desde
hace ya muchos años. Su inicio es comúnmente atribuido a Thomas Wright,
quien en 1750 especuló que algunas de las nebulosas que se habían observado
podrían no formar parte de la Vía Láctea[1]. Transcurrió más de un siglo
y fue hasta finales del siglo XIX y principios del siglo XX cuando la idea
de que estas nebulosas tenían un origen extragaláctico se hizo popular entre
algunos astrónomos, apoyando así la teoría de universos-isla. Sin embargo,
aún había cierto escepticismo respecto a la verdadera naturaleza de estas
nebulosas. Hasta que a inicios de la década de 1920 tuvo lugar el llamado
Gran Debate[2], en el que se discutió la escala del Universo.

Los principales participantes del Gran Debate fueron Harlow Shapley y
Heber Curtis. En general, Shapley creía que nuestra Galaxia abarcaba todo
el Universo y que las nebulosas espirales formaban parte de ésta. Mientras
que Curtis creía que las nebulosas espirales eran galaxias como la nuestra y
que se encontraban a cientos de miles de años luz de la Vía Láctea o más[3].

Shapley argumentaba que las nebulosas eran objetos dentro de la Vía
Láctea. Se basaba firmemente en los resultados de Adriaan van Maanen,
quien dijo haber observado rotación en la nebulosa M101, conocida ahora
como la galaxia del Molinete[4]. Por su parte, Curtis hizo un compendio de
razones por las que la galaxia de Andrómeda M31, en ese entonces nebulosa
de Andrómeda, era una galaxia como la Vía Láctea. El argumento más
contundente de Curtis fue el número considerablemente alto de novas que
había observado en M31, utilizó su brillo máximo para inferir la distancia a
M31[5]. Al finalizar el debate la discusión siguió abierta.

Edwin Hubble ya era en ese entonces de los astrónomos que creían en
un Universo formado por miles de millones de galaxias. Uno de sus grandes
aportes fue la creación de un sistema de clasificación de galaxias[6]. Aunque
comúnmente se le atribuyé a Hubble el famoso diagrama de diapasón para su
sistema de clasificación, el primero en proponer este tipo de diagrama para
la clasificación de Hubble fue James H. Jeans. En 1928, Jeans lo propuso

1
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en su libro Astronomy and Cosmogony[7], mientras que la primera vez que
Hubble presentó este diagrama fue en su libro de 1936, The Realm of the
Nebulae[8].

En 1929, Hubble observó Cefeidas en M31 y M33, y utilizando la relación
periodo-luminosidad, conocida en este tipo de estrellas, determinó su mag-
nitud absoluta y con ésta su módulo distancia[9]. Los cálculos de Hubble
situaban a M31 a una distancia de 275 kpc (un factor de ∼ 3 por abajo de
su valor actual), colocando a M31 a una distancia extragaláctica y apoyando
así la teoría de universos-isla. Pero esto no puso fin a la discusión de si las
nebulosas espirales eran o no de origen extragaláctico.

Pese a los resultados publicados por Hubble sobre cefeidas en nebulosas
espirales aún había un problema, los resultados de Van Maanen. Van Maa-
nen siguió analizando otras nebulosas espirales y afirmaba haber detectado
movimientos propios en espirales como M33, NGC 4051 y M51[10][11][12].
En 1935, Hubble y otros de sus colaboradores se dieron a la tarea de medir
placas fotográficas para M81, M51, M33 y M101[13], con las que Van Maa-
nen había asegurado haber detectado movimientos propios. Hubble encontró
que las medidas del desplazamiento rotacional total de puntos en las nebu-
losas era comparable con la incertidumbre de las medidas. Por lo que no se
confirmaban las rotaciones que había estado reportado van Maanen por más
de una década. Esto puso final al debate sobre el origen extragaláctico de las
nebulosas espirales, aunque el término galaxia para referirse a estos objetos
fue completamente aceptado por la comunidad científica hasta después de
la muerte de Hubble[14][15].

Para entonces Karl Jansky había realizado un estudio de fuentes que
afectaban las comunicaciones en radio transatlánticas, concluyendo que una
de las fuentes de estática era de origen desconocido[16]. Un estudio más
detallado llevó a Jansky a concluir que la radiación provenía del disco de
la Vía Láctea, siendo más intensa la señal en el centro Galáctico[17]. Sin
embargo, el trabajo de Jansky no fue notado por la comunidad científica.

Grote Reber, un ingeniero eléctrico, leyó el trabajo publicado por Jansky
y decidió construir un radiotelescopio. Los primeros intentos de Reber no
fueron exitosos, fue hasta el tercer intento en el que disminuyó la frecuencia
de operación de su receptor hasta 162 MHz que detectó señal. Sus resul-
tados le permitieron publicar el primer mapa del cielo en radio frecuencia,
observando que la intensidad era función de la longitud galáctica con un
máximo local en la constelación del Cisne. Este resultado sería de impor-
tancia en estudios posteriores[18][19][20], y daría a Reber el título de padre
de la radioastronomía. Reber fue el único radioastrónomo por al menos una
década.

No pasó mucho tiempo para que nuevas investigaciones y hallazgos surgier-
an. Una de las más relevantes fue hecha por Carl Seyfert en 1943. Seyfert
obtuvo el espectro de seis galaxias y encontró que en su región central pre-
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sentaban líneas de emisión nucleares de alta excitación superpuestas a un
espectro normal del tipo estrella (cuerpo negro). Además, notó que las líneas
de emisión de algunas galaxias eran anchas, mientras que en otras eran
estrechas[21]. Con esto surgió la pregunta de qué tipo de fenómeno era ca-
paz de generar este tipo de espectro. Las primeras hipótesis sugerían que
un número de estrellas suficientemente alto podría ser capaz de reproducir
las observaciones de Seyfert. Lodewijk Woltjer fue el primero en sugerir la
existencia de un núcleo denso en el centro de muchas galaxias; y calculó que
el objeto debería ser del orden de 108 M�[22].

Con el avance tecnológico y el interés creciente en el campo se pudieron
construir nuevos y mejores radiotelescopios. Con esto se detectaron un gran
número de fuentes en radio que dió lugar a la creación de catálogos como
los de Cambridge[23]. En 1963 se descubrió un objeto en la región central de
3C273[24]. Este objeto presentaba cuatro de las líneas de la serie de Balmer
con un corrimiento al rojo (redshift) de z = 0.158. Además de 3C273 se en-
contraron más fuentes con las mismas caracteristicas: en las placas fotográ-
ficas parecían estrellas de bajo brillo pero que presentaban un espectro muy
peculiar. Por esto se les nombró como cuásares (quasi-stellar radio sources
(QSRS), quasi-stellar sources (QSS) o quasars)[25]. Pronto se comenzó a
investigar más a los cuásares, en particular se calcularon sus redshifts pues
tenían una repercusión muy fuerte en los modelos cosmológicos, convirtiendo
a los cuásares en una herramienta potencial para estos modelos.

Pese a todo esto seguía sin resolverse cuál era el mecanismo por el cual
estos objetos situados en el núcleo de una galaxia huésped emitían energía.
Los primeros en proponer que en el centro de estas galaxias se tenía un objeto
estelar de una masa muy grande que emitía principalmente por el proceso
de acreción de un disco de gas fueron Hoyle y Fowler[26]. Sin embargo,
fue hasta un año después cuando se propuso la idea de que en el centro
podría haber un agujero negro (Black Hole, BH) acretando materia[27][28].
La presencia de procesos por los cuales los núcleos de estas galaxias emitían
energía llevó al concepto de “actividad”, siendo en 1971 la primera vez que
se habló de actividad del núcleo[29]. Finalmente se adoptó el término de
núcleos galácticos activos o AGN (Active Galactic Nuclei).

A pesar de que ya se había encontrado que un agujero negro era solución a
las ecuaciones de Einstein, ésta se mantuvo como hipotética. Hasta que se vió
que esta solución podía explicar los fenómenos observados en los AGN y que
se había demostrado que una estrella másiva colapsaría en un agujero negro,
se aceptó la existencía de los agujeros negros por la comunidad científica.
Con esto se abrió un nuevo campo en el estudio de los procesos de emisión
de AGNs para poder entender su origen y evolución.
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1.1. Propiedades de un AGN

La fenomenología de los AGNs fue definida a partir de multiples obser-
vaciones. Como su nombre lo indica, los AGNs son núcleos de galaxias cuya
actividad los hace emitir mucho mayor energía en comparación a los núcleos
de galaxias “normales”. El espectro de una galaxia “normal” está dominado
por el espectro de las estrellas que hay en ella y puede ser representado por
la superposición de múltiples cuerpos negros. Mientras que el espectro de un
AGN cubre una porción considerable del espectro electromagnético, desde
radiofrecuencias hasta rayos-X y en algunos casos llegando hasta rayos gam-
ma, además de que contiene líneas de emisión nucleares de alta excitación.

El espectro continuo de un AGN puede ser descrito en muchos casos por
una ley de potencias de la forma

Sν ∝ ν−α (1.1)

donde α es el índice espectral. Su luminosidad bolométrica es muy alta,
Lbol > 1040 erg s−1, siendo las fuentes más poderosas en el Universo has-
ta ahora detectadas. Además de esto, el flujo de muchos AGN presentan
variabilidad a distintas escalas de tiempo que dependen de la frecuencia. La
variabilidad observada en los AGNs implican regiones de emisión del órden
de milipársecs, lo que implica una alta densidad de energía.

En general, el espectro de emisión o la más comúnmente utilizada dis-
tribución de energía espectral (Spectral Energy Distribution, SED) no se
puede explicar mediante un solo proceso o lugar de emisión. Es gracias a las
observaciones en distintas bandas de frecuencia que se ha podido construir
la imagen actual que se tiene de los AGNs. A continuación se explicarán las
componentes que presentan la mayoría de los AGNs.

1.1.1. Agujero Negro Supermasivo

Los agujeros negros son los objetos compactos más másivos en el Uni-
verso cuyo campo gravitatorio es tal que ni siquiera la luz se escapa de él.
Schwarzschild probó que la posible existencia de los agujeros negros era una
solución para el campo gravitacional de una masa puntual y de una masa
esférica.[30]. Los agujeros negros supermasivos pueden tener masas de hasta
1011 M�[31] y se han encontrado a redshifts de hasta z ∼ 6[32].

Agujero Negro de Schwarzschild

En un agujero negro de Schwarzschild existe un radio para el cual,
cualquier evento que ocurra dentro de esta frontera no puede ser comu-
nicado a un observador externo. Este radio es tal que la velocidad de escape
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es igual a la velocidad de la luz. Está definido por

RS = 2GMBH

c2 (1.2)

y recibe el nombre de radio de Schwarzschild, el cual define el horizonte de
eventos.

El espacio-tiempo que rodea al horizonte de eventos puede ser descrito
por la métrica

ds2 =
(

1− RS
r

)−1
dr2 + r2(dθ2 + sin2 θdφ2)−

(
1− RS

r

)
c2dt2 (1.3)

esta métrica implica una dilatación temporal gravitacional por un factor
de
(
1− RS

r

)1/2
. Esta dilatación temporal hará que, un observador distante

vea que la radiación emitida desde la vecindad del horizonte de eventos del
agujero negro se vea enrojecida a frecuencias más bajas. Esto es, se tiene un
enrojecimiento gravitacional o redshift gravitacional.

Como ya se había mencionado, la acreción de materia es la encargada
de generar las cantidades de energía emitidas por los AGNs. La materia
cae hacía el agujero negro, con lo que se tiene una conversión de energía
potencial gravitacional en radiación electromagnética. El caso más sencillo
es considerar un flujo de acreción con simetría esférica. Con lo que el agujero
negro acretará materia como

Ṁ = πr2ρv (1.4)

con ρ y v la densidad y velocidad del viento. Este tipo de acreción es conocida
como acreción de Bondi o acreción de Bondi-Hoyle[33]. El radio de captura
efectivo para la acreción se obtiene al aproximar la velocidad de escape
a un radio R del agujero negro con la velocidad del viento, siendo V =√

2GMBH/R. Así la tasa de acreción es

Ṁ = 4πρG2M2
BH

V 3 (1.5)

Además, la acreción está límitada por la presión de radiación que ex-
perimenta la materia acretada. Este límite depende de la masa del agujero
negro y de la opacidad media del material. La fuerza de presión de radiación

dP
dr = −σTρ

mpc

L

4πr2

debe ser menor o igual que la fuerza gravitacional

dP
dr = −ρGM

r2
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para que el proceso de acreción pueda ocurrir. Así, se puede obtener la
luminosidad máxima a la que un agujero negro puede emitir por acreción
cuando estas dos fuerzas son iguales, esta luminosidad es conocida como
Luminosidad de Eddington y se define como

LEdd = 4πcGMµmp

σT
≈ 1.5× 1038

(
M

M�

)
erg s−1 (1.6)

donde µ es el peso molecular medio, mp es la masa del protón y σT es la
sección eficaz de Thompson.

Podemos escribir la tasa de acreción en términos de la luminosidad y
de la eficiencia η en la que se convierte la energía potencial gravitacional en
radiación electromagnética como Ṁ = L/ηc2. Con lo que definimos a la tasa
de acreción de Eddington como la tasa de acreción necesaria para producir
una luminosidad LEdd, es decir la tasa de acreción máxima.

ṀEdd = LEdd
ηc2 ≈ 2× 10−9

(1
η

)
M�yr−1 (1.7)

Así mismo, podemos definir el tiempo de escala de Eddington, que es el
tiempo típico asociado con esta tasa de acreción

tEdd = M

ṀEdd

≈ 4× 108η yr (1.8)

Agujero Negro de Kerr

Todo lo anterior es considerando un agujero negro cuya métrica toma en
consideración únicamente su masa. Este escenario no describe propiamente
lo observado en los AGNs pues se han llegado a detectar con luminosidades
mayores a la de Eddington. La descripción mejora al considerar que el agu-
jero negro tiene momento angular. La métrica que lo describe toma una
forma más compleja y es denominado agujero negro de Kerr. El momento
angular puede escribirse de la masa y el radio gravitacional rg = GM/c2

J ∼ IΩ ≈Mrgc (1.9)

donde I es el momento de inercia y Ω la velocidad angular. El momento
angular específico del agujero negro de Kerr se define como

J

M
≡ ac (1.10)

donde a es llamado el parámetro de spin. Así el horizonte de eventos para
un agujero negro de Kerr en unidades geomatizadas, c = G = 1 es

rH = M +
√
M2 − a2 = RS

2

(
1 +

√
1− a2

∗

)
(1.11)
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donde a∗ = a/M , |a∗| ≤ 1. Esto nos implica que el horizonte de eventos
está acotado, para un agujero negro con máxima rotación por rH = RS/2
y cuando no rota se reduce a un agujero negro de Schwarzschild rH = RS .
Entonces para un agujero negro de Kerr se tiene

RS
2 ≤ rH ≤ RS (1.12)

Existe otra superficie crítica además de el horizonte de eventos en este
tipo de agujeros negros, el límite estacionario r0. Esta superficie es tal que
rH < r0, y dentro de esta no región no puede haber observadores estáticos.
Esta región recibe el nombre de Ergósfera y es de donde se puede extraer
energía rotacional del agujero negro hacia afuera.

r0 = RS +
[(

Rs
2

)2
− a2 cos2 θ

]1/2

(1.13)

1.1.2. Disco de Acreción y Corona

El proceso de acreción más eficiente es el asociado a un disco. Este tipo de
sistemas se forman naturalmente por el gas cayendo hacia el plano central,
mientras retiene la mayor parte de su momento angular. Si es lo suficiente-
mente denso y grueso, estos discos pueden proveer el mecanismo necesario
para transferir momento angular y permitir que el gas caiga a la vecindad
del agujero negro[34].

El modelo más sencillo para un disco de acreción consiste en uno óptica-
mente grueso y geométricamente delgado. Los parámetros importantes para
este sistema son: el momento angular del materia en el disco a un radio r,
J(r); la torca neta asociada con el momento angular, T (r); y la velocidad
de deriva radial del gas, vr.

Considerando el momento angular de un anillo de radio r con una masa
total m,

J(r) = mvφr (1.14)

donde vφ es la velocidad azimutal. Para la mayoría de los casos de interés
vr � vφ y vφ ≈ vK , donde vK es la velocidad Kepleriana. La velocidad
angular Kepleriana asociada es

Ω(K) = vK
r

=
(
GM

r3

)1/2
(1.15)

La tasa de flujo de masa radial para un disco estacionario es constante
y está dado por

Ṁ = −2πrvrΣ (1.16)
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donde Σ es la densidad de masa superficial del disco en unidades de [cm2].
La densidad superficial de masa también es independiente del tiempo y se
expresa como

Σ = 2ρH(r) (1.17)

con ρ la densidad media y H(r) la altura de escala a un radio r.
Considerando que hay conservación del momento angular entre dos anil-

los adyacentes a un radio r en el disco, es decir la diferencia entre el momento
angular llevado hacia adentro del radio r y el momento angular transportado
hacia afuera por la torca ejercida en el disco afuera de ese radio, es constante.
La torca neta bajo estas suposiciones requiere que

T (r) = Ṁ(GMr)1/2 + const (1.18)

También podemos definir un radio interior rin en el disco, para el cual
se tiene la última órbita circular estable (Innermost Stable Circular Orbit,
ISCO). Para un agujero negro de Schwarzschild rin = 3RS , mientras que
para un agujero negro de Kerr rin = 1 − 0.6RS . El radio exterior no está
bien definido y depende de la presión y la gravedad a largas distancias.

Considerando que cada anillo del disco emite como un cuerpo negro

Bν(T (r)) = 2hν3

c2
1

e
hν

KBT (r) − 1
(1.19)

con lo que la densidad de luminosidad de cada anillo sería

dLν(r)
dr ∆r = 2πr∆rBν(T (r)) (1.20)

Integrando sobre r se obtiene el espectro de luminosidad del disco

Lν =
∫ rout

rin

4π2rBν(T (r))dr (1.21)

con lo que es necesario conocer el perfil de temperatura del disco para poder
encontrar Lν .

La energía liberada en un disco de acreción está determinada por la
pérdida de energía gravitacional del material que va hacia el agujero negro
y por el trabajo realizado por la torca neta. Ambas contribuciones pueden
escribirse como las luminosidades correspondientes

dLg = −d
(
Ṁ
GM

2r

)
(1.22)

dLT = −d
(
Ṁ
GM

r

)
(1.23)
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Combinando estas dos luminosidades y diferenciando respecto al radio r
se obtiene una expresión para la energía emitida a varios radios

dL
dr = 3GMṀ

2r2

[
1−

(
rin
r

)1/2
]

(1.24)

La emisividad por unidad de área en el disco, D(r), se puede derivar de
la ecuación anterior para dL

dr

D(r) = 3GMṀ

8πr

[
1−

(
rin
r

)1/2
]

(1.25)

Puesto que se asumió que cada anillo emite como un cuerpo negro, para
una temperatura dada T (r) la emisividad es D(r) = σSBT

4(r), siendo σSB
la constante de Stefan-Boltzmann. Así, el perfil de temperatura se puede
escribir como,

T (r) =
(

3GMṀ

8πσSBr3

[
1−

(
Rin
r

)1/2
])1/4

(1.26)

Esto nos permite calcular la luminosidad por unidad de frecuencia del
disco, y con esta se puede obtener la SED definida como νLν . La figura 1.1
muestra la SED de un disco de acreción para dos escenarios distintos: el
primero un sistema binario y el segundo un AGN.

La acreción a través de las capas exteriores del disco resulta en una
disipación de energía y un aumento en la temperatura. La parte exterior del
disco se expande y desarrolla una corona de gas caliente. Esta estructura
es capaz de modificar de manera considerable el espectro emitido, mediante
la comptonización de rayos-X suaves. La temperatura de la corona está
determinada por la fracción de la potencia de acreción total liberada en la
corona. Incluso una pequeña fracción, como del 1 % de la tasa de acreción
total, puede resultar en una temperatura muy alta, T ∼ 108 K. La figura
1.2 muestra el espectro de un disco de acreción con una corona dominada
por la emisión libre-libre de rayos-X[34].
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Figura 1.1: SED para un sistema binario cuyo objeto compacto tiene una
masa deM = 15 M� y para un AGN conM = 107 M�. Se supuso Rin/RS =
3.0, η = 0.08 y la tasa de acreción de 20 % de la tasa de Eddington.

Figura 1.2: Representación esquemática del espectro de un disco-corona. Se
asumió un disco opticamente grueso y geométricamente delgado con Tmax =
105 K y una corona ópticamente delgada con Tcor = 108 K.
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1.1.3. Regiones de Líneas Anchas y Estrechas

El espectro de los AGNs cuenta con varias propiedades. Una de ellas
es la presencia de líneas de emisión con corrimiento al rojo y algunas de
intensidad variable. La anchura de las líneas se ha interpretado como ve-
locidades Doppler, donde la anchura correspondiente de la distribución de
velocidades de los componentes en la región de emisión tiene valores de
400 . ∆v . 104 km s−1. Estas velocidades son un indicio más de la existen-
cia de un campo gravitatorio, tal como el que habría en la vecindad de un
agujero negro super masivo (Super Massive Black Hole, SMBH).

Las líneas más prominentes son las de la serie de Balmer Hα[λ6563],
Hβ[λ4861] y Hγ [λ4340]; y la serie de Lymann Lyα[λ1216]. Otras líneas co-
munes son las de los iones Mg II [λ2798], [C III] [λ1909] y C IV [λ1549]. Estas
últimas suelen ser líneas prohibidas o semiprohibidas, no presentan variabil-
idad y aparecen en muchas ocaciones más estrechas (∆v ∼ 100 km s−1).
La falta de variablidad y la anchura más estrecha de estas líneas llevo a la
conclusión de que provenían de una región cinemáticamente separada de la
región donde se producen las líneas más anchas. Por esto se habla de una
región de líneas anchas (Broad Line Region, BLR) y una región de líneas
estrechas (Narrow Line Region, NLR).

Región de Líneas Anchas

La BLR es explicada por nubes de gas de densidad columnar grande
(∼1023 cm−2) y densidad alta (∼1010 cm−3) que se encuentran a una dis-
tancia del núcleo tal que el flujo es L/4πr2 ' 109 ergs s−1 cm−2, Equivalente
a una distancia de ∼1 pc para AGNs muy luminosos. Además, estas nubes
estan ligadas gravitacionalmente al objeto compacto y tienen velocidades
típicas de 3000 km s−1[34].

La imagen tradicional de la BLR durante más de 40 años es la de una
distribución de nubes aproximadamente esférica alrededor de una fuente
isotrópica (figura 1.3a). El proceso dominante es la fotoionización y cada
nube se encuentra en equilibrio de fotoionización. Esto es que toda fotoion-
ización en la nube es compensada por la recombinación en la misma. Sólo
la porción de la nube que se encuentra expuesta a la radiación de la fuente
se encuentra ionizada mientras que la otra porción es neutra (figura 1.3b).

De las líneas de ionización se puede inferir la temperatura y la den-
sidad eléctrónica de las nubes, las cuales son comúnmente T ∼ 104 K y
ne ∼ 109 cm−3. Esta temperatura corresponde a líneas de anchura del or-
den de 10 km s−1, por lo que es evidencia de que el gas de la BLR o nubes
individuales exhiben movimiento supersónico. Esto puede ser explicado por
el movimiento orbital alrededor del agujero negro o por el movimiento de
nubes entrando o saliendo de la región.

Un método directo para examinar la extensión de la BLR es el llamado
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(a) (b)

Figura 1.3: Visión clásica de la región de líneas anchas 1.3a y de una nube
individual donde se aprecia que la parte ionizada de la nube es la que está
orientada a la fuente isotrópica 1.3b(Gaskell, 2009).

mapeo de reverberación. Esta técnica de observación utiliza el hecho de que el
calentamiento y la ionización del gas en la BLR son causados por la fuente
de la emisión continua central. Puesto que la radiación UV de los AGNs
varía, uno esperaría variaciones correspondientes en las líneas de emisión de
la BLR. La emisión continua se emite desde el disco de acreción y viaja a
través de la BLR en escalas de días hasta meses. Un aumento en el flujo
continuo de la fuente entonces debería de generar un aumento en el flujo
de las líneas. Esta variabilidad está relacionada con la extensión de la BLR.
Se ha observado que para un mismo AGN la variabilidad de las líneas de
mayor ionización es menor que las de baja ionización, lo que es un indicio de
estratificación de la BLR[35]. Además, este análisis permite obtener la masa
del agujero negro central a partir de la velocidad medida de las nubes[36].

Otra configuración para la BLR es una distribución plana de nubes[37][38].
Esta conclusión está respaldada por la función de transferencia de líneas de
baja ionización que implican que hay poco o nada de gas en la línea de
visión, por lo que al menos el gas de baja ionización en la BLR tiene una
distribución plana[38]. Se ha observado una fuerte estratificación en la ion-
ización, la cual puede ser explicada por una separación espacial entre las
diferentes ionizaciones en la BLR. Se ha sugerido que el borde exterior de
la BLR coincide con el radio de sublimación del polvo del toro[39]. El estu-
dio de mapas de reverberación sugiere que las nubes de baja ionización de
la BLR provienen de un viento de polvo local del disco de acreción[40]. La
figura 1.4 muestra de manera esquemática esta visión de la BLR junto con
el toro, del cual se hablará más adelante, así como una imágen generada por
computadora.
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(a)

(b)

Figura 1.4: En 1.4a se muestra una representación de la BLR en donde se
observa la separación de las nubes de distintas ionizaciones mientras que el
borde de ésta coincide con el toro. En 1.4b se muestra una simulación de la
BLR (azul-verde) y del toro (marrón)(Gaskell, 2009).
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Región de Líneas Estrechas NLR

Esta región es una región extendida de gas interestelar ionizado y calen-
tado por un AGN. Al encontrarse el gas fuera de la influencia dominante del
agujero negro central las anchuras de las velocidades de las línes son mucho
menores que las de la BLR. La NLR consiste en nubes cuya densidad colum-
nar es menor a la de la BLR (∼1020−21 cm−2) y baja densidad (∼104 cm−3)
y se localizan a una distancia tal que L/4πr2 ' 102 ergs s−1 cm−2, esto es a
unos 3 pc para un AGN muy luminoso. Las nubes de esta región se encuen-
tran separadas cinemáticamente de las de la BLR y presentan velocidades
típicas entre 200− 500 km s−1.

Las bajas densidades hacen que el gas de las nubes de la NLR sean
ópticamente delgadas, lo que permite que tengan una alta ionización. Su es-
pectro se caracteriza por la presencia de líneas prohibidas, siendo la línea del
[OIII] [λ5007] la más intensa. Del cociente de líneas permitidas y prohibidas
se obtiene una densidad electrónica de ne ∼ 104 cm−3 y una temperatura de
T ∼ 15000 K. La masa total del gas de la NLR se estima como ∼106 M�[41].
Además, la NLR es mucho más extendida espacialmente que la BLR, llegan-
do a tener escalas de kpc incluyendo la llamada región de líneas estrechas
extendida (Extended Narrow Line Region, ENLR).

Dada su escala y brillo superficial, es posible resolver la NLR y su mor-
fología básica en algunas galaxias del tipo Seyfert cercanas. Estas observa-
ciones han apoyado a la hipótesis de la influencia de un jet a la estructura
de la NLR. La explicación más simple es que el polvo del toro colima el
campo de radiación, formando una morfología cónica perpendicular al toro,
ver figura 1.5[42].

Figura 1.5: Imagen del HST de la región central de NGC 4151 donde se
aprecia una morfología bicónica (Kraemer et al., 2008).
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Los modelos para la NLR tienen como fin explicar su emisión, así co-
mo reproducir y explicar su geometría y extensión espacial. Los diagramas
de cocientes de líneas nos permiten comparar los modelos con las observa-
ciones. La figura 1.6 muestra el diagrama BPT[43] que permite distinguir
entre tres distintas galaxias que presentan líneas estrechas, las cuales difieren
principalmente en su fuente de ionización.

Figura 1.6: .

1.1.4. Toro

El modelo más simple para representar al toro es considerar una región
de polvo homogénea y como su nombre lo indica, de geometría toroidal.
Esta región tiene un tamaño estimado de 1− 100 pc y se localiza alrededor
del agujero negro central con una densidad de 104 − 106 cm−3 y con una
densidad columnar de ∼ 1025 cm−2.

Este tipo de estructura cubre una región grande por lo que se espera que
a unos 10 pc el gas sea ópticamente grueso y de baja temperatura. De tal
manera que únicamente los rayos-X duros son capaces de penetrar hasta esta
región. Por el contrario, la parte interior del toro se encuentra expuesta a
la radiación emitida por el núcleo, por lo que la temperatura y la ionización
son mayores.

Sin embargo lo dicho en los parrafos anteriores es, como ya se mencionó,
el caso más simple. En sí la estructura y evolución del toro es mucho más
compleja como lo han demostrado las observaciones. En primer lugar, el
tamaño del toro es muy pequeño y no ha sido posible resolver esta región
espacialmente con los actuales instrumentos. Observaciones a 8.74 µm de la
galaxia Circinus a sólo 4 Mpc han permitido poner una cota superior de r
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< 2 pc para el toro de esta galaxia[44].
En segundo lugar el toro no es una distribución homogénea de polvo

y gas, sino que está conformado de nubes individuales dandole un aspecto
grumoso. Esta visión está reforzada por la observación de eclipsamiento del
flujo de rayos-X en AGNs, que sitúan a la nube en el borde interior del
toro[45].

Finalmente, el toro puede verse como una entidad dinámica. Se compone
de material que fluye hacía dentro como hacía afuera del agujero negro
central. Además como ya se menciono, se cree que existe una interacción
entre el toro y el borde exterior de la BLR. Incluso se tiene evidencia de que
el toro es un sitio en el cual se destruye y se vuelve a formar el polvo[46].

1.1.5. Jet

Bajo ciertas circunstancias puede generarse un jet colimado de materia
que se propaga a velocidades relativistas y pueden llegar a extenderse hasta
cientos de kiloparsecs. Los jets son más prominentes en observaciones en
radio, y se encuentran en cerca del 10% de los AGNs. A este tipo de AGNs
se les conoce como radio-loud.

El mecanismo por el cual se forma el jet en un AGN es incierto. Uno de
los mecanismos propuestos, y que simulaciones magnetohidrodinámicas han
apoyado, es el llamado mecanismo de Bandford-Znajek[47]. Este mecanis-
mo es un análogo electromagnético al mecanismo de Penrose para extraer
energía mecánica de un agujero negro de Kerr[48]. El esfuerzo de muchos
teóricos ha permitido también esclarecer la física detrás de este mecanísmo,
colocándolo como el escenario más prometedor para la formación de jets en
AGNs[49].

La composición del jet es aún un problema abierto, pues tanto los mo-
delos léptónicos como los hadrónicos son capaces de describir el espectro
observado de algunos AGNs por igual. Sin embargo, el escenario leptónico
se encuentra más favorecido por la variabilidad y estudios de correlación
entre flares de rayos-X y rayos gamma en objetos BL Lac[50]. Por otro la-
do la presencia de orphan flares de rayos gamma de TeV no son fácilmente
explicados por los modelos leptónicos[51][52].

Estudios de variabilidad en las curvas de luz y su posible correlación en
las distintas longitudes de onda son otra manera de poner a prueba estos
modelos. Además de que la escala de tiempo en la variabilidad permite
constreñir el tamaño de las regiones de emisión.

1.2. Modelos de Unificación

Se tiene una gran variedad de objetos que presentan actividad en su
núcleo, por lo que surge la pregunta de si estos pueden ser explicados medi-
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ante un único modelo. Uno de los primeros modelos de unificación y de los
más aceptados es el propuesto por Antonucci[53]. En este modelo Antonucci
clasifica los AGNs en dos grupos: radio-loud y radio-quiet; y sugiere que lo
único que diferencía un AGN de otro es la línea de visión del observador. Se
puede observar en la figura 1.7 una representación gráfica de un AGN y las
componentes mencionadas en la sección anterior, así como distintos tipos de
AGNs dependiendo del angulo de visión[41].

Figura 1.7: Modelo de unificación propuesto por Antonucci donde la lumi-
nosidad en radio y la línea de visión son lo que diferencía a los distintos
tipos de AGNs.

También se han clasificado los AGNs en otros dos grupos. Los AGN de
tipo 1 que presentan un espectro con líneas de emisión anchas y estrechas.
Y los de tipo 2 que presentan únicamente líneas estrechas en su espectro.
En algunos casos se ha podido observar en estudios de polarización líneas
anchas, es decir la presencia de la BLR, para AGNs de tipo 2, lo que implica
un problema en la clasificación de estos objetos[54]. Sin embargo, ha habido
objetos de tipo 2 para los cuales no ha sido posible observar la presencia de
lineas anchas a pesar de que no presentan oscurecimiento del toro, lo que ha
llevado a llamarlos como verdaderos AGN de tipo 2[55][56].
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Modelos más realistas de unificación toman como parámetro importante,
además de la línea de visión, el factor de covertura del toro de polvo[57]. Así
mismo es importante el tamaño del agujero negro central, su tasa de acreción
y su luminosidad[58]. Los tipos de objetos que conforman el llamado zoológi-
co de AGNs son varios, sin embargo, en este trabajo se tratarán únicamente
a las radio galaxias de las cuales se hablará en la siguiente sección.



Capítulo 2

Radio Galaxias

Las radio galaxias son, bajo los modelos unificación, BL Lacs o Flat
Spectrum Radio Quasars (FSRQs) que tienen su jet desalineado de la línea
de visión y se encuentran albergadas en galaxias elípticas. Éstas a su vez
están clasificadas en dos grupos según la morfología de su emisión en radio.
Fanaroff-Riley I (FR-I) cuando la emisión en radio domina el núcleo de la ra-
dio galaxia y Fanaroff-Riley II (FR-II) cuando la emisión en radio domina en
los lóbulos formados por el material ejectado del jet. La luminosidad umbral
que separa a las radio galaxias FR-I y FR-II es de ∼ 2× 1025 WHz−1 sr−1,
o bien de 1032 erg s−1 Hz−1 sr−1, a una frecuencia de 178 MHz. Por debajo
de esta luminosidad se encuentran las FR-I, mientras que las que se en-
cuentran por encima son clasificadas como FR-II[59]. Según los modelos de
unificación las FR-I corresponden a un BL Lac desalineado y las FR-II a
un FSRQ desalineado[60]. Se ha encontrado que la dicotomía entre las FR-I
y FR-II se debe principalmente a su tasa de acreción, siendo menor en las
FR-I[61].

El jet se puede presentar de manera simétrica a ambos lados del núcleo o
bien puede haber un único jet. La falta de una contraparte simétrica de un jet
en algunas radio galaxias está principalmente asociada al ensanchamiento
Doppler que se tiene de la emisión dirigida al observador. Con lo que se
tiene una amplificación del flujo observado del jet que se aproxima hacia el
observador y un decrecimiento del jet que se aleja. También se han propuesto
modelos en los cuales el jet emite de manera intermitente y en periodos de
tiempo cambiando de dirección, con lo que se explicaría la observación de
un solo jet[62].

El hecho de que las radio galaxias posean un jet desalineado con la línea
de visión las convierte en perfectos candidatos para estudiar los procesos de
aceleración de partículas que tienen lugar en el jet. Es por esta razón que es
importante monitorear su actividad y convierte al Observatorio HAWC en
un buen instrumento para esto.

19
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2.1. Observaciones en TeV de Radio Galaxias

En los últimos años algunas radiogalaxias, únicamente de tipo FR-I, se
han logrado detectar en rayos gamma de TeV por distintos experimentos co-
mo HEGRA (High Energy Gamma Ray Astronomy), Whipple, MAGIC (Ma-
jor Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Telescope), HESS (High
Energy Stereoscopic System) y VERITAS (Very Energetic Radiation Imag-
ing Telescope Array System). El descubrimiento de las radio galaxias como
emisores en muy altas energías permite estudiar y poner a prueba mode-
los en regiones que normalmente no se pueden observar, así como un mejor
entendimiento de la física detrás de los AGNs.

Las radio galaxias detectadas en energías de TeV son M87, NGC 1275,
3C 264, PKS 0625 35 y Centaurus A. Dentro de estas radio galaxias las
primeras cuatro se encuentran dentro del campo de visión del Observatorio
HAWC. Por lo que se discutiran a continuación las observaciones previas de
estas cuatro radio galaxias, así como sus características principales.

2.1.1. M87

M87 es una radio galaxia elíptica gigante ubicada en el cúmulo de Virgo a
187.705° en ascención recta (α) y 12.396° en declinación (δ) en coordenadas
ecuatoriales. El núcleo de M87 es un agujero negro supermasivo con una
masa de 3 − 6 × 109 M�[63]. Su distancia a la Tierra es de 16.7 ± 0.2 Mpc
con un redshift de z = 0.0044[64], por lo que es la radio galaxia más cercana
observada en rayos gamma de muy alta energía.

M87 presenta un jet relativista de materia que emerge de su núcleo y se
extiende por lo menos a 1.5 kpc de éste, llegando hasta 2 kpc del núcleo.
El ángulo al cual el jet se encuentra desalineado con la línea de visión se ha
estimado entre 15°− 25°[65]. Al estar desalineado y gracias a su cercanía el
jet de M87 permite estudios de alta resolución de su estructura en distintas
bandas de frecuencia. La morfología de este jet ha sido estudiada en radio,
óptico, infrarrojo y rayos X. El jet presenta distintas regiones denominadas
nodos, los cuales han sido observados en radio, óptico y en rayos-X.

Las primeras emisiones de rayos gamma de muy alta energía provenientes
de la posición de M87 fueron reportadas por la colaboración HEGRA de sus
observaciones de 1998 y 1999 con un arreglo de 5 telescopios. La señal fue
reportada como una fuente de tipo puntual, cuyo análisis espectral podía
ajustarse a una ley de potencias con un flujo integral para energías arriba
de 730 GeV correspondiante a 3.3 % ± 0.8 % al flujo de la Nebulosa del
Cangrejo[66].
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Figura 2.1: Mapa de significancia para M87 por el observatorio VERITAS.
Se tiene una significancia de 5.9sigma arriba de 250; siGeV .

HESS observó a M87 en 2004, con el flujo más bajo reportado hasta
la fecha[67]. MAGIC monitoreó entre 2005 y 2007 a M87 en estado bajo
y reportó un índice espectral de 2.21 ± 0.21 y una normalización del flujo
a 1 TeV de 7.7 ± 1.3 × 10−12 cm−2 s−1 TeV−1[68]. Por su parte, VERITAS
monitoreó por primera vez a M87 en el 2007 por 51 horas, reportó un flujo
con un índice espectral de 2.31 ± 0.17stat ± 0.2sys y una normalización a
1 TeV de 7.4± 1.3stat ± 1.5sys × 10−13 cm−2 s−1 TeV−1, se muestra el mapa
de significancia y el ajuste de este estudio en la figura 2.1 y 2.2[69].

M87 ha presentado tres periodos de actividad, o flares, en los últi-
mos años. El primero en 2005 detectado por HESS, el segundo en 2008
detectado por MAGIC y VERITAS, y el tercero en 2010 detectado por
VERITAS[65][70][67] [71][72]. En todas estas detecciones se observó en las
curvas de luz variabilidad a escalas de tiempo de días, lo que ha ayuda-
do a constreñir la región de emisión de rayos gamma de muy alta energía.
El flare del 2010 ha sido el más potente registrado y de este estudio la
variabilidad fue de ∼ 0.9 días resultando en una región de emisión de
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R ≤ Rvar = δc∆t = 2.3 × 1015δ cm ≈ 1.3δRS . Donde RS es el radio de
Schwarzschild de M87 y δ es el factor Doppler relativista de la región de
emisión.

Las últimas observaciones que se han hecho para M87 fueron hechas por
VERITAS entre el 2011 y el 2012, reportaron baja actividad por parte de
la fuente. Las curvas de luz de estas observaciones sugieren la existencia de
variabilidad a escalas de tiempo de semanas a meses. Los flujos reportados
para 2011 y 2012 son consistentes entre sí[73]. Por su parte MAGIC realizó
observaciones de M87 entre el 2012 y el 2015, y reportó de igual manera muy
baja actividad por parte de la radio galaxia con un flujo integral promedio
a energías > 300 GeV de 1.60± 0.18× 10−12 cm−2 s−1[74].

La tabla 2.1 presenta un compendio de los índices espectrales y normal-
izaciones de flujo reportados por los distintos experimentos a lo largo de
estos años. Todos los ajustes al flujo son a partir de una ley de potencias
simple. Se ha argumentado que los periodos de flare presentan un espectro
más duro. Podemos ver que para las observaciones de baja actividad el índice
está entre 2.10− 2.62, mientras que para los flares está entre 2.19− 2.40.

Figura 2.2: SED ajustado por VERITAS para M87 y su comparación con el
flujo medido por HESS y HEGRA. El espectro ajusta a una ley de potencias
simple.
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Observaciones de M87
Instrumento/Año Índice espectral Normalización de Flujo

[10−13 TeV−1 cm−2 s−1]
Baja Actividad

HESS 2004 2.62± 0.35 2.43± 0.75
VERITAS 2007 2.31± 0.17 7.4± 1.3
MAGIC 2005-2007 2.21± 0.21 5.4± 1.1
VERITAS 2012-1 2.1± 0.3 6.3± 1.6
VERITAS 2012-2 2.6± 0.2 7.0± 1.5

Flare
HESS 2005 2.22± 0.15 11.7± 1.6
MAGIC 2008 2.21± 0.18 48.1± 8.2
VERITAS 2008 2.40± 0.21 15.9± 2.9
VERITAS 2010 2.19± 0.07 47.1± 2.9

Tabla 2.1: Resultados de los ajustes al espectro de M87 para una ley de
potencias simple. Los índices espectrales y normalizaciones de flujo repor-
tados por los distintos experimentos se muestran diferenciandolos entre las
observaciones realizadas durante periodos de baja actividad y periodos de
flare que ha presentado la radio galaxia M87.

2.1.2. NGC 1275

NGC 1275 se encuentra ubicada en el centro del cluster de Perseo con
un redshift de z = 0.017559, a una distancia de ∼ 75.3 Mpc[75]. Sus coor-
denadas ecuatoriales son α = 49.950° y δ = 41.512° (J2000)[76]. El agujero
negro en su núcleo posee un agujero negro supermasivo con una masa de
3− 4× 108 M�[77] y tiene un jet de escala de parsec con un ángulo respecto
a la línea de visión de ∼ 30°− 60°[78][79].

MAGIC detectó por primera vez a esta radio galaxia a energías mayores
a 100 GeV y con una significancia de 6.6σ (figura 2.3) durante dos campañas:
la primera entre octubre de 2009 y febrero de 2010; y la segunda entre agosto
de 2010 y febrero de 2011, acumulando cerca de 100 h de datos. El flujo
reportado por MAGIC ajusta a una ley de potencias entre 70 y 500 GeV
con in índice espectral de 4.1 ± 0.7stat ± 0.3sys y normalización a 100 GeV
de 3.1± 1.0stat ± 0.7sys × 10−10 cm−2 s−1 TeV−1[80].

Se han reportado dos periodos de actividad de muy alta energía en NGC
1275 desde 2016. El primero a finales de octubre de 2016 donde se observo un
aumento del flujo que llegó a 16 % el flujo de la Nebulosa del Cangrejo[81].
El segundo entre la noche del 31 de diciembre de 2016 y el 1 de enero de
2017 llegando el flujo de ∼ 1.5 veces el flujo de la Nebulosa del Cangrejo,
siendo este estado más alto que ha alcanzado esta fuente[82].
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Figura 2.3: Mapa de significancia para NGC 1275 realizado por el obser-
vatorio MAGIC para sus observaciones entre 2009 y 2010. Se tiene una
significancia de 6.6sigma arriba de 100 GeV.

Además de estos dos periodos de actividad, Fermi-LAT reportó un flare
en rayos gamma de alta energía (> 100 Mev) a finales de octubre de 2015[83].
No se observaron correlaciones en rayos-X durante los dos flares reportados
por Fermi-LAT y MAGIC, lo que desfavorece al escenario leptónico. En
ambos caso se encontro variabilidad con escalas de horas, lo que sugiere
que la región de emisión es muy compacta y que igualmente no es posible
explicar mediante modelos leptónicos.

Para el flare del 1 de enero MAGIC reporta un flujo que ajusta a una ley
de potencias con corte exponencial con un indice espectral de 2.11 ± 0.14,
normalización a 300 GeV de 1.61± 0.23× 10−9 cm−2 s−1 TeV−1 y energía de
corte de 0.56± 0.11 TeV. No se observo flujo más allá de 650 GeV, lo que se
sugiere un corte en su espectro. En este mismo análisis se realizó un estudio
incluyendo los datos de Fermi-LAT a muy altas energías (figura 2.4), siendo
el mejor ajuste al espectro una ley de potencias con corte exponencial con
indice espectral de 2.05± 0.03, normalización a 198.21 GeV de 4.17± 0.22×
10−9 cm−2 s−1 TeV−1 y energía de corte de 492± 35 GeV[84].
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Figura 2.4: SED ajustado en el análisis conjunto entre Fermi-LAT y MAGIC
para el flare del 1 de enero de 2017.

2.1.3. PKS 0625 35

PKS 0625 35 es una radio galaxia elíptica que se encuentra ubicada en
el cúmulo de Abell 3329. Posee un redshift de z = 0.055 que equivale a una
distancia de ∼ 228 Mpc[85]. Sus coordenadas ecuatoriales son α = 96.778°
y δ = −35.488° (J2000). Posee un agujero negro supermasivo con una masa
del orden de 109.19±0.37 M�[86].

Se ha observado la presencia de un jet con un ángulo < 61° en observa-
ciones a 2.3 GHz[87], mientras que la estructura del jet se ha observado que
llega a una distancia de 143 pc[88]. Su morfología entra en la categoría de
FR-I, sin embargo observaciones espectroscópicas la sitúan como un objeto
BL Lac[89]. Por esto la verdadera naturaleza de este AGN sigue en debate
pues presenta tanto características de una radio galaxia como de un blazar.

PKS 0625 35 ha sido observada en rayos gamma de muy alta energía
únicamente por HESS en un periodo de observación de 5.5 h arriba de
200 GeV con una significancia de 6.1σ (figura 2.5)[90]. La observación fue
realizada durante ocho noches durante noviembre y diciembre de 2012. El
espectro se extiende hasta casi 2 TeV y es ajustado a una ley de potencias
con un índice espectral de 2.84± 0.50stat ± 0.20sys y normalización a 1 TeV
de 5.8± 2.2stat ± 1.2sys × 10−13 cm−2 s−1 TeV−1. El ajuste se muestra en la
figura 2.6. No se observaron indicios de variabilidad en su flujo.
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Figura 2.5: Mapa de significancia para PKS 0625 35 por el observatorio
HESS. Se tiene una significancia de 6.1σ arriba de 200 GeV.

Figura 2.6: Espectro reportado por HESS para la radio galaxia PKS 0625
35. El espectro describe una ley de potencias simple.

El espectro reportado por HESS al ser discutido en un análisis multifre-
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cuencia es explicado tanto por un escenario leptónico y uno lepto-hadrónico.
Sin embargo el escenario leptónico se encuentra favorecido debido a cálculos
de la energía necesaria para el escenario lepto-hadrónico.

2.1.4. 3C 264

3C 264 es una radio galaxia de tipo FR-I ubicada en el cúmulo de Leo a
un redshift de z = 0.022 que corresponde a una distancia de ∼ 95 Mpc[91].
Esto la sitúa como la radio galaxia más lejana detectada hasta el momento
en energías de TeV dado que la verdadera naturaleza de PKS 0625 35 sigue
en debate. Sus coordenadas ecuatoriales son α = 176.271° y δ = 19.606°
(J2000)[92]. En su núcleo alberga un agujero negro supermasivo con una
masa de ∼ 5 × 108 M�[93]. Posee un jet que alcanza escalas de kiloparsecs
y en el que se han observado nudos, de los cuales los más cercanos al núcleo
presentan movimiento superlumínico[94].

Su emisión en rayos gamma de muy alta energía fue descubierta por
VERITAS, y es el único instrumento que la ha observado a estas energías.
VERITAS la observó durante un periodo de tiempo de ∼ 12 h entre febrero
y marzo de 2018, por lo que es la más reciente radio galaxia en incorporarse
a las fuentes que emiten en TeV. Resultados preliminares dan un exceso de
60 eventos de rayos gamma sobre el fondo con una significancia de 5.4 σ. El
flujo integral preliminar de 3C 264 es de ∼ 1 % el flujo de la Nebulosa del
Cangrejo[95].

Ha sido detectada por Fermi-LAT a energías mayores a 30 GeV. El flujo
reportado a muy altas energías parece aproximadamente compatible me-
diante una extrapolación de la ley de potencias reportada por Fermi. Se
argumenta que el índice espectral a muy altas energías es de ∼ 2.3 y que su
flujo en TeV es bajo y varía débilmente en escala de meses[96]. Sin embargo,
estos resultados son preliminares y habrá que esperar a que el trabajo sea
propiamente publicado y discutido.
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Observatorio HAWC

El observatorio HAWC (High Altitude Water Cherenkov) está ubicado a
una altura de 4100 m sobre el nivel del mar entre el Volcán Sierra Negra
y el Pico de Orizaba en Puebla, México (figura 3.1)[97]. Este observatorio
está diseñado para el estudio de rayos gamma y rayos cósmicos de muy alta
energía emitidos en los procesos más violentos del Universo, con una energía
de hasta 100 TeV. HAWC utiliza la técnica de las cascadas atmosféricas
extensas con un sistema de detección a través de detectores Cherenkov en
agua, WCD (Water Cherenkov Detector). La porción del cielo que cubre
el observatorio es de 8.4 sr, que equivalen a 2/3 de todo el cielo que son
monitoreados las 24 horas del día.

3.1. Arreglo

HAWC es un arreglo de 300 WCDs en un área de 20, 000 m2. Cada WCD
es un cilindro de acero corrugado de 4.5 m de altura y 7.3 m de diámetro. En
el interior del cilindro se tiene un revestimiento plástico, llamado bladder, el
cual contiene 188, 000 litros de agua purificada y 4 tubos fotomultiplicadores,
PMT (Photomultiplier Tube), al fondo. Los cilindros están anclados 60 cm
bajo tierra para poder brindar una estructura firme en caso de sismos. Los
PMTs instalados son un PMT Hamamatsu R7081 de 10” con alta eficiencia
cuántica en el centro, y tres PMTs Hamamatsu R5912 de 8” a 1.8 m del
central formando un triángulo equilátero (figura 3.2)[98]. Por lo que HAWC
cuenta en total con 1, 200 PMTs.

En el centro del arreglo se encuentra la caseta de electrónica o counting
house, donde se alberga toda la electrónica que se utiliza en HAWC. Desde
el counting house se monitorea el observatorio con un sistema de adquisición
de datos. Además, se cuenta con un sistema de calibración mediante fibra
óptica con el cual se envía luz a los WCDs para medir la longitud de los
cables entre los PMTs y el sistema de adquisición de datos, y la relación
entre la cantidad de luz enviada y la señal registrada por los PMTs[99].

29
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Figura 3.1: Observatorio HAWC.

Los rayos gamma de más alta energía alcanzan un área efectiva de
105 m2, pero una gran cantidad de estas cascadas están pobremente re-
construidas pues su núcleo suele encontrarse fuera del arreglo de HAWC.
Por está razón se realizó una mejora al observatorio agregando un arreglo
de 200 pequeños WCDs denominados outriggers para aumentar su área de
detección[100].

3.2. Adquisición de Datos

Las señales de los PMTs son leídas y digitalizadas. Posteriormente, las
señales digitalizadas pasan a un dispositivo conocido como TDC (Time to
Digital Converter), el cual se encarga de medir los tiempos de las señales en
los PMTs que hayan pasado un umbral o condición de disparo. La condición
de disparo es que haya coincidencias entre al menos 28 PMTs en una ventana
de tiempo de 150 ns. Siendo la tasa de eventos registrados del orden de
15 kHz.

Mediante la técnica del ToT (Time Over Threshold) se obtiene la carga
depositada en cada PMT por evento, ya que la duración de la señal so-
bre un ToT umbral es proporcional al logaritmo de la carga generada en el
PMT[99]. En HAWC se consideran dos umbrales, un High ToT y un Low
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Figura 3.2: Diagrama de un WCD donde se puede apreciar el bladder y los
PMTs.

ToT, para obtener la carga depositada en los PMTs[99]. Con esta informa-
ción se reconstruye la dirección y naturaleza (hadrónica o electromagnética)
de la cascada, así como la energía de la partícula primaria. Finalmente los
datos son almacenados en formato XCDF [101].

3.3. Reconstrucción de Datos

Todos los eventos que hayan pasado el umbral de multiplicidad men-
cionado en la sección anterior son considerados candidatos a cascadas y son
sometidos al proceso de reconstrucción. La reconstrucción de los eventos se
basa principalmente en la reconstrucción de la posición en el arreglo del
núcleo de la cascada (core), la reconstrucción angular y la separación gam-
ma/hadrón.

3.3.1. Núcleo

El núcleo es el punto en donde la partícula hubiera caido en la superficie
si no hubiera interactuado con las moléculas de la atmósfera. Para su recon-
strucción se considera la distribución de carga en los PMTs involucrados.
Como una primera aproximación se calcula el centro de masa, el cual se
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obtiene con la media ponderada de las cargas Qi registradas por el i-ésimo
PMT en la posición (xi, yi).

x̄ =
∑N
i=1 xi ·Qi∑N
i=1Qi

; ȳ =
∑N
i=1 yi ·Qi∑N
i=1Qi

Luego se obtiene su anchura mediante la varianza ponderada

σ =
√

1
2(x̄2 − x̄2 + ȳ2 − ȳ2)

Y finalmente se obtiene la amplitud de la cascada de la suma de las
cargas

A = 2π
N∑
i=1

Qi

Estos valores sirven como parámetros iniciales para un ajuste gaussiano
mediante la minimización de la función Chi Cuadrada, con lo que se analiza
la verosimilitud de un ajuste gaussiano a la distribución lateral de la casca-
da. La función de la distribución lateral describe la densidad de partículas
cargadas como función del radio al eje de la cascada.

χ2 =
∑ (Q−Q′)2

σ′2

donde Q es la carga medida en los PMTs y Q′ la carga esperada según
el modelo gaussiano; y con σ′ =

√
Q′, suponiendo una distribución de

Poisson[102].

3.3.2. Ángulo

El ángulo de la cascada nos da la información sobre el ángulo azimutal y
cenital, es decir del eje de la cascada. Para hacer el ajuste del ángulo se hace
una primera aproximación considerando que el frente de la cascada es plano.
Así, tomando la distribución de tiempos de disparo de los PMTs podemos
obtener el ángulo del plano de la cascada respecto al detector. Conociendo
la posición del core podemos obtener el eje de la cascada (figura 3.3).

Se realiza un segundo ajuste, ahora considerando la curvatura del frente
de la cascada tomando como valores iniciales la posición del núcleo e in-
clinación del frente que se obtuvieron en el ajuste previo. Así mismo no se
consideran los PMTs con mayor dispersión con respecto al primer ajuste.
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Figura 3.3: Diagrama del frente de una cascada atmosférica. Como primera
aproximación se considera totalmente plano, sin embargo presenta cierta
curvatura.

3.3.3. Identificación de Cascadas

Las cascadas hadrónicas y electromagnéticas tienen componentes y dis-
tribuciones muy particulares. En las cascadas hadrónicas la componente que
las distingue es la componente muónica, la cual se caracteriza por ser bas-
tante energética. Esto se debe a que la pérdida de energía de los muones
conforme atraviesan la atmósfera es mínima. Las cascadas electromagnéti-
cas presentan una distribución de energía uniforme alrededor del núcleo.

Así, en primera instancia para identificar a qué tipo de cascada pertenece
cada evento, se puede observar la distribución de la carga depositada en los
PMTs. Aunque para poder distinguir con seguridad entre cascadas hadróni-
cas y electromagnéticas hace falta tener en cuenta otras consideraciones, las
cuales se explican en la siguiente sección.

La figura 3.4a muestra la distribución de carga depositada en los PMTs
de una cascada electromagnética cualquiera, mientras que la figura 3.4b
muestra la reconstrucción de una cascada hadrónica cualquiera.



34 Capítulo 3. Observatorio HAWC

(a)

(b)

Figura 3.4: Cascada electromagnética (3.4a) y hadrónica (3.4b) de eventos
reconstruidos. Los colores representan el tiempo de incidencia en los PMTs,
siendo los azules los primeros en dispararse. El tamaño de los círculos rep-
resenta la carga depositada en los PMTs. Mientras que la estrella marca la
posición del núcleo.
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3.4. Análisis de Datos

El principal objetivo de HAWC es el de identificar y estudiar posibles
fuentes de rayos gamma de muy alta energía (> 1 TeV), por lo que es muy
importante estimar el fondo en la vecindad de una fuente, principalmente por
cascadas hadrónicas. Para esto se define un pequeño bin angular alrededor
de la posición de la fuente, determinando la cantidad de eventos de fondo
y su incertidumbre estadística, y midiendo el número de eventos arriba de
dicho fondo dentro de este bin angular. El fondo es estimado mediante la
técnica de Integración Directa

El análisis se optimiza al separar los datos en 10 bines, los cuales se
definen a partir de la razón del número de PMTs que registraron señal entre
el número de PMTs disponibles durante un evento (tabla 3.1). Aunque estos
bines están correlacionados con la energía, no son un buen estimador de
ésta. Mientras que la cantidad de eventos de baja energía es mayor en los
bines bajos, las distribuciones de éstos respecto a la energía son amplias y se
intersectan entre ellas. Esto implica que eventos de baja energía pueden caer
en un bin alto y viceversa, lo que hace que estos bines no sean los ideales
para estimar la energía[103].

Bin fhit [ %]
0 2.3− 6.7
1 6.7− 10.5
2 10.5− 16.2
3 16.2− 24.7
4 24.7− 35.6
5 35.6− 48.5
6 48.5− 61.8
7 61.8− 74.0
8 74.0− 84.0
9 84.0− 100

Tabla 3.1: Definición de los bines fraccionales en los que se agrupan los
datos de HAWC. Estos son definidos en función de la razón del número de
PMTs que registraron señal entre el número de PMTs disponibles durante
un evento

La separación gamma/hadrón es posible gracias a que las cascadas elec-
tromagnéticas tienen núcleos compactos cuya densidad de energía decae uni-
formemente como función de la distancia al núcleo. Mientras que las cascadas
hadrónicas presentan grupos de grandes deposiciones de energía lejanos al
núcleo debidos principalmente a la componente muónica de la cascada (figu-
ra 3.5). Para esto se han definido dos variables topológicas que permiten una
separación gamma/hadrón óptima en cada uno de los bines fraccionales, las
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Figura 3.5: Simulaciones MC para una cascada electromagnética provocada
por un rayo gamma de 100 GeV de energía y para una cascada provocada
por un protón de 300 GeV de energía. Se pueden apreciar las diferencias en
sus distribuciones.

cuales se definirán a continuación

3.4.1. PINC

PINC (Parameter for the Identification of Nuclear Cosmic rays) es una
variable topológica que utiliza la distribución de cargas en los eventos, con-
siderando la carga integrada en anillos de 10 m alrededor del núcleo y aju-
stando la distribución lateral de la cascada al modelo NKG (Nishimura-
Kamata-Greisen)[104].

Esta variable funciona mejor en eventos de rayos gamma con muy alta
energía, rechazando casi por completo el fondo. La figura 3.6 muestra el
ajuste NKG sobre la distribución de carga obtenida con PINC. Se puede
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(a)

(b)

Figura 3.6: La figura 3.6a muestra la distribución de carga para una cascada
electromagnética respecto al ajuste NKG. La figura 3.6b lo hace para una
cascada hadrónica. Nótese la mayor dispersión que presentan los datos en el
caso hadrónico.

apreciar que la dispersión, la cual aumenta con la energía, es mayor para las
cascadas hadrónicas.
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3.4.2. Compacidad

La compacidad está relacionada con una variable denominada residuo
temporal o time residual. Los time residuals están definidos como la diferen-
cia entre el tiempo de llegada (luego de aplicar la corrección de la curvatura)
de la cascada tc y el tiempo de llegada del plano de la cascada a un punto
dado relativo al comienzo del evento ta para cada PMT. Se pide que esta
diferencia sea menor a 20 ns, es decir

tres = |tc − ta| < 20 ns

Así, la compacidad se define como la razón del número de señales para
las cuales el time residual es menor a 20 ns entre la amplitud del PMT que
registró el mayor número de fotoelectrones fuera de un radio de 40 metros
del núcleo. De esta manera se garantiza que las señales pertenecen a un único
evento, es decir a la misma cascada. Para cascadas hadrónicas la compacidad
tendrá un valor pequeño. Al igual que PINC, la separación gamma/hadrón
que se obtiene con la compacidad mejora con eventos de muy alta energía.
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Análisis y Resultados

En este capítulo se mostrará el análisis de los datos y los resultados
del mismo. Los datos utilizados corresponden a 1017 días de observación
con HAWC, desde finales de noviembre de 2014 hasta finales de octubre de
2017. Para cada una de las radio galaxias se hizo una búsqueda de señal
mediante la creación de mapas de significancia. En caso de ser negativa la
búsqueda se prosiguió a calcular el límite superior (upper limit) del flujo de
fotones a un nivel de confianza del 95 % suponiendo una ley de potencias
simple o una ley de potencias con corte exponencial, ambas a una energía
pivote de 1 TeV. Finalmante se hicieron curvas de luz del flujo diario para
cada una de las radio galaxias. Todos los cálculos fueron hechos utilizando
el método del máximo likelihood, explicado en la siguiente sección. En el
caso particular de M87 se calculó el máximo número de neutrinos esperados
por IceCube. Todo el análisis se realizó considerando únicamente los datos
agrupados del bin 1 al 9, como se definieron en el capítulo anterior.

4.1. Máximo Likelihood

El método de la máxima verosimilitud, o máximo likelihood, es utilizado
para poder estimar la significancia de una fuente que tiene una baja razón
señal-ruido. La significancia se relaciona directamente con el logaritmo del
cociente de los likelihoods como

TS = −2 ln
(
L0
L

)
(4.1)

donde TS es la prueba estadística o test statistic, L0 y L son el likelihood
de la hipótesis nula y el likelihood de la hipótesis no nula respectivamente.
Estos se modelan como una distribución de Poisson de las cuentas por evento

39
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en cada bin i. Se pueden escribir de la forma

L0 =
∏
i

ln
(

(Bi)Nie−(Bi)

Ni!

)
(4.2)

y

L =
∏
i

ln
(

(Bi + Si)Nie−(Bi+Si)

Ni!

)
(4.3)

aquí Si es la suma de las cuentas esperadas de señal correspondientes a
una fuente con un espectro específico, Bi es el número de cuentas de fondo
observadas, y Ni es el número total de cuentas observadas. Por lo tanto, TS
está dado por

TS =
∑
i

2
[
Ni ln

(
1 + Si

Bi

)
− Si

]
(4.4)

Para poder fijar un límite con un nivel de confianza al 95% en el flujo
esperado de la fuente, tenemos que encontrar el valor de Si que maximiza
TS, TS(max), y luego optimizar ∆TS = TS(max)−TS(95), tal que[105][106].

2.71 = TS(max) − TS(95) = TS(max) −
∑
i

2
[
Ni ln

(
1 + ξS

(ref)
i

Bi

)
− ξS(ref)

i

]
(4.5)

Aquí, el número esperado de cuentas de señal de la fuente se escala por
un factor ξ. S(ref)

i es el número esperado de de cuentas de señal en un bin
calculado para una fuente con un modelo espectral de referencia con flujo
de normalización 〈F0〉(ref). El factor de escala ξ es calculado para obtener
los límites con un nivel de confianza al 95% para una fuente en particular.

〈F0〉(95) = ξ × 〈F0〉(ref) . (4.6)

El límite es independiente del valor escogido para 〈F0〉(ref). El método
del máximo likelihood se encuentra implementado dentro del software de
análisis del Observatorio HAWC bajo el nombre de Liff [107].

4.2. M87

4.2.1. Mapa de significancia

La radio galaxia M87, dada su cercanía y estudios anteriores en cuanto
a la sensibilidad de HAWC se esperaba que podría ser vista con una signif-
icancia de al menos 4.7σ después de un año de datos[108]. Sin embargo el
mapa de significancia de la figura 4.1 demuestra que con casi tres años de
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Figura 4.1: Mapa de significancia para la región alrededor de la posición de
M87.

datos la significancia para M87 es marginal, ∼ 2σ. Esta discrepancia con
la significancia esperada para M87 al cabo de un año reportada en [108] se
puede deber a que este cálculo supusó una mejor sensibilidad de HAWC a
energías < 1 TeV. Esto quiere decir que actualmente, apesar de tener una
región con un aparente aumento de flujo respecto al fondo, no es posible
asegurar una detección positiva de esta fuente.
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4.2.2. Upper Limits

Puesto que la detección resultó negativa, lo siguiente fue calcular el upper
limit al 95 % para el flujo mediante el método descrito en la sección 4.1.
Para esto la hipótesis no nula fue suponer que M87 se encontraba en un
estado de baja actividad y que su espectro seguía una ley de potencias como
el reportado por VERITAS, índice espectral de 2.31 ± 0.17stat ± 0.2sys y
normalización a 1 TeV de 7.4± 1.3stat± 1.5sys× 10−13 cm−2 s−1 TeV−1 [69].

Los upper limits se calcularon bajo dos suposiciones opuestas e inde-
pendientes. La primera, por la cercanía de la fuente supone que no hay
atenuación en el flujo de rayos gamma debido a interacciones con la Luz Ex-
tragaláctica de Fondo EBL (Extragalactic Background Light). La segunda,
asume que habrá atenuación de los rayos gamma debido al EBL toman-
do como referencia el modelo de Franceschini[109]. La tabla 4.1 muestra el
resultado del upper limit para cada una de las suposiciones.

Radio Galaxia Upper Limit UL with EBL
[10−13 TeV−1 cm−2 s−1] [10−13 TeV−1 cm−2 s−1]

M87 1.758 5.254

Tabla 4.1: Upper limits calculados para la radio galaxia M87 con y sin aten-
uación por el EBL.
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Figura 4.2: Comparación del upper limit cálculado para la radio galaxia M87
con las observaciones realizadas por HESS, MAGIC y VERITAS.

Estos upper limits fueron calculados para los intervalos de energía de
3− 100 TeV en el caso de no atenuación por EBL y de 3− 24 TeV en el caso
de atenuación por EBL. Esto se hizo para poder comparar el resultado del
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upper limit con los flujos reportados por los demás experimentos. La figura
4.2 muestra esta comparación, en donde se incluyen los resultados de HESS,
MAGIC y VERITAS cuando fue monitoreada M87 en un estado de baja
actividad. Los límites son consistentes con los flujos reportados por estos
experimentos.

4.2.3. Flujo de Neutrinos

Las radio galaxias se han propuesto como aceleradores de rayos cósmicos
a muy alta energía. Los protones acelerados se pueden describir por una ley
de potencias[110]. (

dN

dE

)
p

= ApE
−αp
p , (4.7)

con Ap la constante de proporcionalidad y αp el índice espectral. La
densidad de protones se puede escribir como

Up = Lp
4π δ2

D r
2
d

, (4.8)

donde rd es la región de emisión, δD es el factor Doppler y Lp es la
luminosidad de los protones dada por

Lp = 4π d2
zAp

∫
EpE

−αp
p dEp . (4.9)

Los protones acelerados pierden su energía por canales electromagnéti-
cos e interacciones hadrónicas. Se consideró que los protones se enfrían por
interacciones foto-hadrónicas (pγ) en la región de emisión. Piones cargados
(π+) y neutros (π0) son resultado de las interacciones pγ a través de los
siguientes canales

pγ −→ ∆+ −→
{
p π0 fraction 2/3,
n π+ fraction 1/3 , (4.10)

donde ∆+ es el barión delta positivo y n es un neutrón. Posteriormente el
pión neutro decae en fotones, π0 → γγ, llevándose consigo el 20 %(ξπ0 = 0.2)
de la energía del protón, Ep. La eficiencia de la producción de foto-piones
es[111][112]

fπ0 ' tdyn

tπ0
= rd

2γ2
p

∫
dε σπ(ε) ξπ0 ε

∫
dxx−2 dnγ

dεγ
(εγ = x) , (4.11)

donde tdyn y tπ0 son el tiempo de escala dinámico y del foto-pión respectivamente[112].
dnγ/dεγ es el espectro de los fotones semilla, σπ(εγ) es la sección eficaz de
la producción del foto-pión y γp es el factor de Lorentz del protón.
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Tomando en cuenta que los fotones se liberan con energías en el intervalo
de εγ a εγ + dεγ por protones en el intervalo de energía de Ep a Ep + dEp,
entonces el espectro de foto-piones está dado por[113]

[
ε2γ
dNγ
dεγ

]
γ,π0

= Apγ


(
επ

0
γ,c

ε0

)−1 (
εγ
ε0

)−αp+3
εγ < επ

0

γ,c(
εγ
ε0

)−αp+2
επ

0

γ,c < εγ ,

(4.12)

donde la constante de proporcionalidad Apγ es de la forma

Apγ =
Lγ,IC σπ ∆εres ε

2
0

(
2
ξπ0

)1−αp

4π δ2
D rd εpk,ic εres

Ap , (4.13)

ε0 =1 TeV es la energía de normalización, εpk,ic y Lγ,IC son la energía y la
luminosidad del fotón del segundo pico de SSC respectivamente. ∆εres ≈0.2
GeV, εres ≈0.3 GeV y επ

0
γ,c es la energía de corte del foto-pión dada por

επ
0
γ,c ' 31.87 GeV δ2

D

( εpk,ic
MeV

)−1.

Utilizando el upper limit calculado en la sección anterior y los valo-
res para el factor Doppler, la luminosidad de los fotones del segundo pico,
la región de emisión y el índice espectral de la distribución de protones
obtenidos en[113], se encontró que la densidad y luminosidad de protones es
menos de 2.07 erg cm−3 and 3.76× 1043 erg s−1 respectivamente cuando no
se considera atenuación por EBL, y de 3.83 erg cm−3 y 6.96 × 1043 erg s−1

respectivamente cuando se considera atenuación por EBL.
Las interacciónes foto-hadrónicas que tienen lugar en la región de emisión

también generan neutrinos a través del decaimiento de los piones cargados
(π± → µ±+νµ/ν̄µ → e±+νµ/ν̄µ+ ν̄µ/νµ+νe/ν̄e). Considerando la distancia
de la radio galaxia M87, la razón del flujo de neutrinos (1 : 2 : 0 ) creados
en la fuente llegaran con la razón estándar (1 : 1 : 1 ) [114, 115]. El espectro
de los neutrinos producidos por las interacciones foto-hadrónicas es

[
E2
ν

dNν
dEν

]
= Aνε

2
0


(
Eν
ε0

)2
Eν < Eν,c(

Eν
ε0

)2−αν
Eν,c < Eν ,

(4.14)

donde el factor Aν normalizado por el flujo de rayos gamma de TeV es
Aν = Apγ ε

−2
0 2−αp .

El número de eventos esperados de neutrinos (Nev) en un detector con-
siderando un flujo de neutrinos de la forma dNν/dEν durante un periodo
de tiempo T , puede derivarse a través de la siguiente relación[113]

Nev ' T

∫
Ethν

Aeff (Eν) dNν

dEν
dEν , (4.15)
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donde Ethν es la energía umbral y Aeff es el área efectiva de IceCube1

para una fuente puntual en la declinación de M87[116] como se muestra en
la figura 4.3.
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Figura 4.3: Area efectiva IceCube para una fuente puntual en la declinación
de M87. Se considera el área efectiva de los neutrinos electrónicos, muónicos
y taónicos.

Considerando que un pión neutro decae en dos fotones y que un pión
cargado decae en tres (anti)neutrinos y un leptón, y que los tres sabores de
neutrinos están presentes (νe, νµ y ντ ), entonces

[
E2
ν
dNν
dEν

]
'
[
ε2γ
dNγ
dεγ

]
γ,π0

. De
la ecuación 4.15 y el área efectiva de IceCube para una fuente puntual en la
declinación de M87[116], se calculó un upper limit para el número de neutri-
nos detectados considerando neutrinos electrónicos, muónicos y taónicos, el
cual se muestra en la tabla 4.2. Este upper limit esta muy por debajo de la
sensibilidad de IceCube[116]. Este resultado es consistente con el reportado
en [113]

Upper limit en el número esperado de neutrinos

∼ 10−2

Tabla 4.2: Upper limits calculados para el número de neutrinos detectados
considerando neutrinos electrónicos, muónicos y taónicos de la radio galaxia
M87.

1https://icecube.wisc.edu/science/data
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4.2.4. Curvas de Luz

En el caso de M87 se hicieron las curvas de luz utilizando dos hipótesis
para su espectro, con un índice espectral de 2.31 (figura 4.4)y 2.60 (figura
4.5]. Esto dado que en la mayoría de las campañas realizadas para M87
durante estado de baja actividad el índice reportado está entre 2.10 y 2.60.
Cabe mencionar que los índices más duros (<2.40) se han reportado durante
periodos de flare.

Las curvas de luz nos permiten monitorear la fuente en busca de periodos
de actividad que pudieran pasar desapercibidos cuando se analizan los datos
conjuntos. Es decir, si la fuente presentara un flare a lo largo de estos tres
años pudiera no verse reflejado en el análisis pues el flujo promedio es muy
bajo y el fondo es estimado con la totalidad de los datos.

Figura 4.4: Curva de luz calculada para M87 suponiendo un índice espectral
de 2.31.

Figura 4.5: Curva de luz calculada para M87 suponiendo un índice espectral
de 2.60.

Podemos observar que el flujo promedio a lo largo de los 1017 dias de
datos analizados es aproximadamente cero en ambos casos. Además, no
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parece haber indicios obvios de periodos de actividad a lo largo de este
tiempo.

Sin embargo, al analizar la distribución de significancia diaria se pudo
observar excesos positivos a los esperados en una distribución gaussiana
aunque de baja significancia (< 5σ). Esta distribución se muestra en la figura
4.6 para un índice espectra de 2.31, siendo similar para 2.60. Por último,
hay que destacar que los flujos obtenidos en los días cuya significancia se
encuentra entre 2 − 3σ son del órden de los flujos reportados por MAGIC,
HESS y VERITAS en los periodos de flare.

Figura 4.6: Distribución de significancia diaria para la curva de luz calculada
suponiendo un índice espectral de 2.31.

Esto podría ser una evidencia de detección de un periodo de actividad o
flare por parte de la radio galaxia M87.

4.3. NGC1275

4.3.1. Mapa de significancia

Siguiendo el mismo procedimiento se obtuvo el mapa de significancia
para la radio galaxia NGC 1275. En la figura 4.7 se muestra el mapa de
significancia para esta fuente. Podemos observar que aunque pareciera haber
excesos en los alrededores de NGC 1275, estos no son mayores a 0.4σ. Por
lo que no se tiene una detección significativa para esta radio galaxia.

A pesar de que los de datos utilizados para el análisis contienen tres
periodos de flare: el reportado por Fermi-LAT en octubre de 2015 y los
reportados por MAGIC durante octubre de 2016 y Enero de 2017; no se
tiene una detección de la fuente por parte del observatorio HAWC en esos
periodos.
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Figura 4.7: Mapa de significancia para la región alrededor de la posición de
NGC 1275.

Sin embargo, salvo el flare de enero de 2017, el flujo de los flares es de
< 15 % el flujo de la Nebulosa del Cangrejo. El mapa de significancia fue
hecho utilizando los 1017 días, por lo que aunque el flare de enero de 2017 fue
muy alto (∼ 1.5 veces el flujo de la Nebulosa del Cangrejo), este es opacado
por la baja actividad que en promedio presenta la fuente.

Por otro lado, no se ha observado un flujo en esta radio galaxia a energías
de > 650 GeV, por lo que se ha sugerido que el espectro de NGC 1275 para
muy altas energías posee una energía de corte de ∼ 500 GeV.
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4.3.2. Upper Limits

Una vez que no se obtuvo detección significativa de la radio galaxia NGC
1275 se prosiguió a calcular los upper limits al 95 % en la normalización
del flujo. La tabla 4.3 muestra el upper limit obtenido bajo la hipótesis de
que el flujo de NGC 1275 está dado por una ley de potencias con corte
exponencial con un índice espectral de 3.0, normalización a 1 TeV de 3.05×
10−11 cm−2 s−1 TeV−1 y energía de corte de 500 GeV, espectro similar al
reportado en [84].

Radio Galaxia Upper Limit
[10−11 TeV−1 cm−2 s−1]

NGC 1275 1.586

Tabla 4.3: Upper limit de la normalización del flujo calculado para la radio
galaxia NGC 1275.

Se comparó el upper limit obtenido para NGC 1275 con las observa-
ciones realizadas por MAGIC durante 2012 y durante el flare de 2017, esta
comparación se muestra en la figura 4.8. Se puede observar que para un
flujo como el reportado en 2012 por MAGIC, el cual corresponde a un es-
tado de baja actividad, el upper limit se encuentra muy por encima de las
mediciones. Por otro lado, el upper limit es comparable con el flujo medido
durante el estado de flare que presento NGC 1275 en enero de 2017, el cual
ha sido el estado más alto que se haya medido de la fuente, por lo que no se
puede descartar una emisión en TeVs.

Figura 4.8: Comparación del upper limit cálculado para la radio galaxia
NGC1275 con la observación realizadas por MAGIC.
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4.3.3. Curvas de Luz

Igualmente se hicieron las curvas de luz para esta radio galaxia con el
fin de cersiorarse de que los periodos de flare reportados por Fermi-LAT y
MAGIC hayan sido detectados por el observatorio HAWC, y para buscar un
periodo de actividad que no haya sido reportado por ninguno de los demás
observatorios. La figura 4.9 muestra la curva de luz obtenida del presente
análisis.

Figura 4.9: Curva de luz calculada para la radio galaxia NGC 1275.

El flujo promedio a lo largo de los tres años de datos es aproximadamente
nulo. No parece haber indicio alguno de actividad por parte de la fuente.
Ninguno de los flares reportados en la literatura parece haber sido detectado
por el observatorio HAWC, ni siquiera el más intenso registrado el 1 de enero
de 2017.

Al haber realizado el análisis omitiendo el bin 0 de multiplicidad, gran
parte de los eventos de baja energía (0.1 − 1 TeV) fueron omitidos en el
presente análisis. Una vez que la reconstrucción para este conjunto de datos
se haya optimizado sería interesante rehacer este análisis para asegurarse de
que el observatorio HAWC es capaz de detectar esta radio galaxia, así como
sus estados de flare.

4.4. PKS 0625 35

4.4.1. Mapa de significancia

La siguiente radio galaxia en ser analizada fue PKS 0625 35. Aunque la
verdadera naturaleza de PKS 0625 35 está aún en discusión, entre un blazar
ligeramente desalineado y una radio galaxia, se considera en este trabajo
como una radio galaxia. Esta fuente fue analizada suponiendo atenuación
de los rayos gamma de muy alta energía por su interacción con el EBL por
su lejanía (z = 0.055) utilizando el modelo de Franceschini[109]. Se muestra



4.4. PKS 0625 35 51

en la figura 4.10 el mapa de significancia calculado para la región alrededor
de la ubicación de la fuente.

PKS 0625 35 se encuentra ubicada, en coordenadas ecuatoriales, en una
declinación de δ = −35.488. Esta declinación se encuentra en el borde de la
sensibilidad de HAWC, lo que hace que esta fuente sea dificilmente observada
por el observatorio HAWC. Esto se ve reflejado en el mapa de significancia,
donde la significancia en todo el mapa es prácticamente negativa.

Figura 4.10: Mapa de significancia para la región alrededor de la posición
de PKS 0625 35.
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4.4.2. Upper Limits

Se calcularon los upper limits al 95 % en la normalización del flujo para
PKS 0625 35 al no haber detección positiva de la fuente. El espectro utilizado
como hipótesis fue considerando una ley de potencias con un índice espectral
de 2.84, normalización a 1 TeV de 5.8 × 10−13 cm−2 s−1 TeV−1, espectro
reportado en [90]. Se omitió el efecto del EBL en el cálculo del upper limit
al no converger la normalización del flujo luego de repetidas iteraciones. El
upper limit obtenido se muestra en la tabla 4.4

Radio Galaxia Upper Limit
[10−11 TeV−1 cm−2 s−1]

PKS 0625 35 4.026

Tabla 4.4: Upper limit de la normalización del flujo calculado para la radio
galaxia 3C 264.

Al igual que con las dos radio galaxias anteriores se hizo una comparación
del upper limit calculado con las observaciones a muy alta energía para PKS
0625 35, que en este caso únicamente ha sido observada por HESS. La figura
4.11 muestra dicha comparación.

Figura 4.11: Comparación del upper limit cálculado para la radio Galaxia
PKS 06535 con las observación realizadas por HESS.

Se puede observar que el upper limit está al menos un orden de magnitud
arriba de las observaciones de HESS, con lo que se concluye que estos upper
limit no son restructivos en cuanto al flujo de la fuente.
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4.4.3. Curvas de Luz

Se hicieron las curvas de luz para PKS 0625 35 en busca de algún periodo
de actividad por parte de la fuente. Estás curvas se hicieron utilizando los
mismos parámetros utilizados para el índice espectral y la normalización del
flujo en el cálculo del upper limit, pero agregando la hipótesis de que la
fuente presenta un corte en su espectro por atenuación con el EBL a 7 TeV
como se hizo para el mapa de significancia. La figura 4.12 muestra la curva
de luz para esta radio galaxia a lo largo de estos tres años de datos con
HAWC.

Figura 4.12: Curva de luz calculada para la radio galaxia PKS 065 35.

El flujo promedio de la fuente es prácticamente nulo. Aunque se pueden
apreciar algunos puntos de flujo que sobresalen de la curva, estos flujos no
cuentan con una significancia alta (< 1σ). Por lo que es muy probable que
estos sean únicamente fluctuaciones estadísticas y no propiamente un indicio
de actividad por parte de la fuente. El único punto que presenta un flujo
alto y que cuenta con una significania mayor es el del 7 de junio de 2016 con
2.24σ. Sin embargo la única observación para esta radio galaxia no reporta
variabilidad en su flujo en escala de tiempo de días, lo que pone en duda
si este punto podría representar un periodo de actividad por parte de PKS
0625 35 o una fluctuación estadística.

4.5. 3C 264

4.5.1. Mapa de significancia

La última radio galaxia en ser analizada fue 3C 264. Para esta fuente, por
su lejanía (z = 0.022), se hizo la búsqueda de señal utilizando la hipótesis
de que el espectro de la fuente sufre atenuación en su flujo por interacción
con el EBL según Franceschini[109]. Esta radio galaxia transita aproximada-
mente sobre el zenit del observatorio HAWC, lo que la convierte en un buen
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candidato para su detección a pesar de su distancia a la Tierra. La figura
4.13 muestra el mapa de significancia calculado para la región alrededor de
la ubicación de la radio galaxia 3C 264.

La significancia en la posición de la fuente es de 1.4σ, por lo que no se
puede afirmar una detección positiva de la fuente. Se pueden observar en el
mapa algunas regiones de significancia alta, pero al ser menores a 5σ éstas
podrían ser asociadas a fluctuaciones estadísticas.

Figura 4.13: .



4.5. 3C 264 55

4.5.2. Upper Limits

Lo siguiente fue calcular el upper limit para la radio galaxia 3C 264. Para
esto se consideró que el espectro de la fuente sigue una ley de potencias con
corte exponencial con un indice espectral de 2.30, normalización a 1 TeV
de 7.4 × 10−13 cm−2 s−1 TeV−1 y energía de corte de 10 TeV. La tabla 4.5
muestra el resultado del upper limit en la normalización del flujo para 3C
264.

Radio Galaxia Upper Limit
[10−13 TeV−1 cm−2 s−1]

3C 264 6.956

Tabla 4.5: Upper limit de la normalización del flujo calculado para la radio
galaxia 3C 264.

Para esta radio galaxia no hay aún datos publicados en cuanto a su
flujo, por lo que habrá que esperar a su publicación para poder comparar
este resultado. Una vez que se pueda hacer dicha comparación se podrá
discutir si es que este upper limit pone alguna restricción en cuanto al flujo
a muy altas energías de esta fuente.

4.5.3. Curvas de Luz

Por último se obtuvo la curva de luz para 3C 264 utilizando la misma
hipótesis que en los cálculos anteriores. Esta curva se muestra en la figura
4.14. El flujo promedio es cercano a cero y aunque no parece haber indicios
de algún periodo de actividad a lo largo de los 1017 días de datos, hay un
punto que presenta un flujo alto. Este punto tiene una significancia de 3.21σ
y corresponde al 4 de abril de 2016. Con lo que podría ser un candidato a
flare.

Figura 4.14: Curva de luz calculada para la radio galaxia 3C 264.
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Conclusiones Generales

En los últimos años las radio galaxias han sido detectadas en rayos gam-
ma de muy alta energía. Gracias a que su jet se encuentra desalineado con
la línea de visión, las radio galaxias permiten estudiar los mecanismos físicos
por los cuales se aceleran particulas en un AGN que son imposibles de ob-
servar en los objetos BL Lac. Estas observaciones han permitido constreñir
los modelos de emisión y los periodos actividad han mostrado características
como el endurecimiento del espectro y variabilidad a escalas de tiempo de
días y hasta horas. Por lo tanto, es importante el poder monitorear este tipo
de AGNs continuamente para estudiar y entender mejor su espectro.

Los instrumentos como MAGIC, HESS y VERITAS han logrado detectar
hasta el momento 5 radio galaxias a muy altas energías. Sin embargo estos
instrumentos no pueden monitorar las fuentes continuamente, y requieren de
condiciones atmósfericas y noches oscuras para realizar sus observaciones,
restringiendo el tiempo de observación que pueden dedicar a una fuente. En
este sentido el Observatorio HAWC es el instrumento perfecto para mon-
itorear fuentes gracias a su ciclo de trabajo y su amplio campo de visión,
además de ser el único observatorio capaz de detectar rayos gamma hasta
energías de 100 TeV.

Se hizó una búsqueda de emisión de las 4 radio galaxias dentro del campo
de visión de HAWC: M87, NGC 1275, PKS 0625 35 y 3C 264. En ninguna
de estas radio galaxias se tuvo detección positiva, por lo que se calcularon
upper limits en la normalización del flujo. Hay que recordar que el análisis
se hizo utilizando los bines fraccionales del 1 al 9, omitiendo el bin 0 el cual
contiene una gran parte de los eventos. Esta decisión fue tomada ya que la
reconstrucción de los eventos en este bin aún no está optimizada para una
correcta separación gamma/hadrón.

De estos upper limits, el obtenido para M87 fue consistente con las obser-
vaciones reportadas por los demás instrumentos y fue utilizado para obtener
un upper limit en el número de eventos de neutrinos esperados de esta ra-
dio galaxia por el observatorio IceCube, el cual está muy por debajo de su
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sensibilidad. Para NGC 1275 el upper limit sólo es comparable a espectro
reportado para el flare del 1 de enero de 2017, mientras que para el espectro
reportado para su estado bajo el upper limit se encuentra muy por encima.
Lo mismo ocurre para PKS 0625 35, aunque por ser la radio galaxia más
lejana y que se encuentra al borde de la banda de declinación a la que es
sensible HAWC es posible que no pueda ser detectada en un futuro. Para
3C 264 el upper limit sólo podrá ser comparado hasta que los resultados de
su observación sean publicados.

La gran ventaja de HAWC es que puede monitorear continuamente el
cielo, por lo que se hicieron curvas de luz para cada radio galaxia. Los flujos
promedio de todas las radio galaxias fueron de aproximadamente cero, con
lo que no hay indicios de actividad aparente. Sin embargo para M87 la
distribución de significancia diaria parece mostrar excesos positivos, aunado
a esto los flujos para los puntos que poseen una significancia > 2σ presentan
un flujo comparable al reportado por los demás experimentos cuando M87
se ha encontrado en estado de flare. Estos puntos de flujo alto podrían
representar estados de actividad en M87. Para NGC 1275 la curva de luz
no parace mostrar actividad, aunque para el flare de enero de 2017 la curva
de luz muestra un comportamiento similar al de un flare pero con flujos
bajos. Las curvas de luz para PKS 0625 35 y 3C 264 tampoco reflejan algún
estado de actividad en ninguna de las fuentes. Tanto PKS 0625 35 como
3C 264 presentan un día con un aumento de flujo con una significancia de
2.24 y 3.21 respectivamente. Por lo antes mencionado respecto a PKS 0625
35 es muy probable que para esta radio galaxia se traten de fluctuaciones
estadísticas.

Los resultados obtenidos para la radio galaxia M87 son los más prom-
etedores, tanto los upper limits como las curvas de luz. El upper limit en la
normalización de flujo en la emisión de rayos gamma también puede ayudar
a poner restricciones a los modelos de materia oscura para el cúmulo de
Virgo, pues se espera emisión proveniente de M87 hasta decenas de TeV
y esta emisión debe de tomarse como ruido en las búsquedas indirectas de
materia oscura. Se estudiaran más a fondo las curvas de luz para decidir si
estás pueden proveer un sistema de alarma a eventos de actividad en M87
para los demás instrumentos.

Se recomienda hacer un análisis bayesiano tomando secciónes de la curva
de luz que aparentan periodos de actividad. Los resultados podrían mejorar
cuando se optimice la separación gamma/hadrón en el bin 0 y se incluya en
el análisis.



Apéndice A

Curvas de Luz

A.1. M87

A.1.1. Índice Espectral 2.31

Figura A.1: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
enero a marzo de 2015.

Figura A.2: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
abril a junio de 2015.
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Figura A.3: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 julio
a septiembre de 2015.

Figura A.4: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
octubre a diciembre de 2015.

Figura A.5: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
enero a marzo de 2016.
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Figura A.6: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
abril a junio de 2016.

Figura A.7: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
julio a septiembre de 2016.

Figura A.8: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
octubre a diciembre de 2016.
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Figura A.9: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
enero a marzo de 2017.

Figura A.10: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
abril a junio de 2017.

Figura A.11: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
julio a septiembre de 2017.
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Figura A.12: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
octubre a diciembre de 2017.

Figura A.13: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.31 de
enero a marzo de 2018.
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A.1.2. Índice Espectral 2.60

Figura A.14: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
enero a marzo de 2015.

Figura A.15: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
abril a junio de 2015.

Figura A.16: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60
julio a septiembre de 2015.
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Figura A.17: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
octubre a diciembre de 2015.

Figura A.18: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
enero a marzo de 2016.

Figura A.19: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
abril a junio de 2016.
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Figura A.20: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
julio a septiembre de 2016.

Figura A.21: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
octubre a diciembre de 2016.

Figura A.22: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
enero a marzo de 2017.
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Figura A.23: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
abril a junio de 2017.

Figura A.24: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
julio a septiembre de 2017.

Figura A.25: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
octubre a diciembre de 2017.
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Figura A.26: Curva de luz calculada para M87 e íncide espectral de 2.60 de
enero a marzo de 2018.
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A.2. NGC 1275

Figura A.27: Curva de luz calculada para NGC 1275 de enero a marzo de
2015.

Figura A.28: Curva de luz calculada para NGC 1275 de abril a junio de
2015.

Figura A.29: Curva de luz calculada para NGC 1275 de julio a septiembre
de 2015.
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Figura A.30: Curva de luz calculada para NGC 1275 de octubre a diciembre
de 2015.

Figura A.31: Curva de luz calculada para NGC 1275 de enero a marzo de
2016.

Figura A.32: Curva de luz calculada para NGC 1275 de abril a junio de
2016.
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Figura A.33: Curva de luz calculada para NGC 1275 de julio a septiembre
de 2016.

Figura A.34: Curva de luz calculada para NGC 1275 de octubre a diciembre
de 2016.

Figura A.35: Curva de luz calculada para NGC 1275 de enero a marzo de
2017.
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Figura A.36: Curva de luz calculada para NGC 1275 de abril a junio de
2017.

Figura A.37: Curva de luz calculada para NGC 1275 de julio a septiembre
de 2017.

Figura A.38: Curva de luz calculada para NGC 1275 de octubre a diciembre
de 2017.
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Figura A.39: Curva de luz calculada para NGC 1275 de enero a marzo de
2018.
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A.3. PKS 0625 35

Figura A.40: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de enero a marzo de
2015.

Figura A.41: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de abril a junio de
2015.

Figura A.42: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de julio a septiembre
de 2015.
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Figura A.43: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de octubre a diciem-
bre de 2015.

Figura A.44: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de enero a marzo de
2016.

Figura A.45: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de abril a junio de
2016.
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Figura A.46: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de julio a septiembre
de 2016.

Figura A.47: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de octubre a diciem-
bre de 2016.

Figura A.48: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de enero a marzo de
2017.
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Figura A.49: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de abril a junio de
2017.

Figura A.50: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de julio a septiembre
de 2017.

Figura A.51: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de octubre a diciem-
bre de 2017.
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Figura A.52: Curva de luz calculada para PKS 0625 35 de enero a marzo de
2018.
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A.4. 3C 264

Figura A.53: Curva de luz calculada para 3C 264 de enero a marzo de 2015.

Figura A.54: Curva de luz calculada para 3C 264 de abril a junio de 2015.

Figura A.55: Curva de luz calculada para 3C 264 julio a septiembre de 2015.
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Figura A.56: Curva de luz calculada para 3C 264 de octubre a diciembre de
2015.

Figura A.57: Curva de luz calculada para 3C 264 de enero a marzo de 2016.

Figura A.58: Curva de luz calculada para 3C 264 de abril a junio de 2016.
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Figura A.59: Curva de luz calculada para 3C 264 de julio a septiembre de
2016.

Figura A.60: Curva de luz calculada para 3C 264 de octubre a diciembre de
2016.

Figura A.61: Curva de luz calculada para 3C 264 de enero a marzo de 2017.
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Figura A.62: Curva de luz calculada para 3C 264 de abril a junio de 2017.

Figura A.63: Curva de luz calculada para 3C 264 de julio a septiembre de
2017.

Figura A.64: Curva de luz calculada para 3C 264 de octubre a diciembre de
2017.



A.4. 3C 264 83

Figura A.65: Curva de luz calculada para 3C 264 de enero a marzo de 2018.
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Lista de acrónimos

AGN . . . . . . . . . . Active Galactic Nuclei

EBL . . . . . . . . . . Extragalactic Background Light

HAWC . . . . . . . . High Altitude Water Cherenkov

HEGRA . . . . . . High Energy Gamma Ray Astronomy

HESS . . . . . . . . . High Energy Stereoscopic System

MAGIC . . . . . . . Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Tele-
scope

NKG . . . . . . . . . . Nishimura-Kamata-Greisen

PINC . . . . . . . . . Parameter for the Identification of Nuclear Cosmic rays

PMT . . . . . . . . . . Photomultiplier Tube

TDC . . . . . . . . . . Time to Digital Converter

ToT . . . . . . . . . . Time Over Threshold

VERITAS . . . . Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System

WCD . . . . . . . . . Water Cherenkov Detector
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