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RESUMEN

Los blazares son un tipo de AGN que se caracterizan por ser observados a un dngulo pequefio
respecto al eje del chorro. Algunas de las caracteristicas principales es alta variabilidad de flujo,
emisiéon superluminal, intensidad aumentada por beaming relativista y emisién en todas las
longitudes de onda del espectro electromagnético. Su distribucién espectral de energia (SED,
por sus siglas en inglés) muestra dos componentes, la energia de los flujos maximos de cada
componente depende del tipo espectral en el que se catalogan. Los blazares de tipo High-peaked
BLazar (HBL, por sus siglas en inglés) emiten la mayor parte de su potencia en rayos X suaves
en la primera componente del SED y en rayos y de muy alta energia (en el orden de TeV) en la
segunda componente. La emisién de la segunda componente es afectada por la interaccién con el
EBL (Extragalactic Backgroun Light, por sus siglas en inglés), la absorcion depende de la energia
de la emision y de la distancia de la fuente.

Dentro del modelo lepténico Sincrotrén Compton autoinducido (SSC, por sus siglas en inglés)
se espera una correlacién entre rayos y y rayos X en blazares BL Lac de tipo HBL en todos los
niveles de flujo y a todas las escalas de tiempo. Observaciones de camparfias previas, de intervalos
relativamente cortos, han demostrado que (1) la correlaciéon se rompe a altos niveles de flujo por
un exceso en rayos ¥ y (2) que las correlaciones pueden ajustarse a modelos mas que lineales,
cuadraticos o hasta cuibicos, esto no se espera en el modelo de SSC de una zona de emision.

En el presente trabajo se extiende el estudio de la correlacién entre rayos X suaves y rayos y de
TeV del blazar BL Lac Mrk 421 reportado en Gonzélez et al. (2019) [1] 1a cual se modela con una
funcion lineal en varias escalas de tiempo y se observa que sufre un rompimiento a altos niveles
de flujo en rayos y. El chorro de esta fuente se describe como que esta formado por 2 regiones de
emision.

El objetivo del trabajo es estudiar la correlacién de fuentes parecidas a Mrk 421 para respoder
las preguntas sobre si existen correlaciones a largo plazo en otros objetos, si estas correlaciones
son Unicas, si se dispersan a altos flujos de rayos y y si las correlaciones tienen alguna relacién
entre si. La muestra de este trabajo se obtuvo estableciendo varios criterios: (1) las fuentes deben
ser de tipo espectral HBL, (2) la energia de deteccién de la fuente debe ser >200 GeV, (3) el
indice espectral promedio en rayos y de TeV debe ser ~ 2, (4) el corrimiento al rojo debe ser z <
0.15 debido al EBL y (5) que haya en la literatura trabajos multifrecuenca. La muestra final se
compone por 4 blazares: Mrk 501, 1ES 1959+650, PKS 2155-304 y 1ES 2344+514.

La correlacién para Mrk 501 comprende datos entre 1997 hasta 2013, la correlacién de 1ES
195+650 cubre datos desde el 2002 hasta el 2016 incluyendo la rafaga huérfana de junio del 2002.
PKS 2155-304 tiene datos desde el 2006 hasta el 2016, en esta fuente se incluye la excepcional
rafaga de julio del 2006. Y por dltimo la correlacién de 1ES 2344+514 abarca el intervalo mas
corto de la muestra con datos desde 2007 hasta el 2008.

Se ha encontrado que las correlaciones se modelan con leyes de potencias son indices mayores
que uno en las fuentes Mrk 501, 1ES 1959+650 y 1ES 2344+514. PKS 2155-304 muestra una



correlacién lineal. En Mrk 501, 1ES 1959+650 y PKS 2155-304 se encontré puntos fuera de la
correlacién con exceso en rayos y, mientras que 1ES 2344+514 no tiene suficientes datos para
saber si el comportamiento es igual, sin embargo los puntos mas altos son los que guian la
correlacién.

Los resultados de las correlaciones se comparan para encontrar similitudes. Para las fuentes con
correlaciones mayor que lineal, el indice converge en un valor de @ ~1.41+0.17 y la fuente con
correlacion lineal se compara con Mrk 421. La rafaga de PKS 2155-304 de julio del 2006 es un caso
particular en donde se tiene una correlacion cuadratica. Comparando los modelos de correlacién
de las cuatro fuentes y de la rafaga de PKS 2155-304 se tiene que todas tienen una tendencia
similar a exepcién de la rafaga de PKS 2155-304. La diferencia en esta comparacién es en los
rangos de flujo. En rayos X en el rango de 2 a 10 keV se tiene que PKS 2155-304 y 1ES 2344+514
tienen un flujo menor en un érden de magnitud que el flujo de Mkr 421 y 1ES1959+650, mientras
que en rayos Y los cuatro objetos tienen un rango similar. La rafaga de PKS 2155-304 otra vez
muestra un comportamiento singular. Con el resultado anterior se concluye que la emisién en
rayos Y es menos eficiente en los blazares que muestran flujos en rayos X mayores, esto significa
que el campo magnético del chorro en estas fuentes es mayor.

Otra relacién encontrada fue entre la energia pico de TeV del SED y el indice de correlacion.
Quitando la rafaga de PKS 2155-304 se observa que entre mayor es la energia pico en TeV,
mayor es el indice de la correlacion, esto da la pauta de que podria haber un mecanismo que
esta generando flujo sélo a altas energias. Sin embargo, con esta muestra de cuatro objetos no es
posible concluir que la potencia de la correlacién sea indicativa de la presencia de mas zonas de
emision en el chorro.

Por 1dltimo, como trabajo a futuro, para concluir mejor los resultados de este trabajo es necesario
aumentar la muestra de objetos y el tiempo de monitoreo simutdneo entre bandas. Se espera
lograr eso con colaboraciones como el futuro CTA.
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CAPITULO

NUCLEOS GALACTICOS ACTIVOS.

Los Ntcleos Galacticos Activos (de ahora en adelante AGN por sus siglas en inglés) son de las
fuentes mas energéticas del universo. Se considera que abrieron una rama nueva en la astronomia
desde el descubrimiento de los cudsares en la década de 1960 [2]. Sin embargo han sido objeto de
investigacion desde 1943 cuando el astrénomo estadounidense Carl Keenan Seyfert reporté 6
espectros no caracteristicos de galaxias normales con lineas de emisién anchas y fuertes de los
nucleos de “nebulosas espirales” [3].

La luminosidad emitida por los AGNs es tipicamente de L ~ 1012L, [4]', mayor a la luminosidad
de las galaxias normales como la Via Léactea ( ~ 1.5 x 101°L, [5]). Su emisién no es debida a
procesos termonucleares sino a la acreciéon gravitacional del agujero negro supermasivo (SMBH,
por sus siglas en inglés) que se encuentra en su centro. Este SMBH de masa mayor a 10°
M, [6]? y dimensiones entre 10~7 a 1073 parsecs (pc)?, es el motor central de los AGNs pues
transforma la energia potencial de la materia acretada en radiacion y flujo de particulas. Otras
partes que conforman un AGN son el disco de acrecién con dimensiones entre 10~/ y 1 pc, una
distribucion toroidal de gas y polvo en el mismo plano del disco de acrecién con dimensiones
entre 1 a 10 pc, nubes moleculares distribuidas aleatoriamente en los alrededores del centro.
Las nubes moleculares més cercanas al centro se mueven a velocidades ~ 1000 km s~! y son
conocidas como las regiones de lineas anchas (Broad Line Region, BLR) y las nubes maés alejadas

del centro, moviéndose a velocidades ~ 10 km s™1

se conocen como regiones de lineas delgadas
(Narrow Line Region, NRL). Por dltimo dos (u ocasionalmente uno) chorros surgiendo del centro
y perpendiculares al plano del disco de acrecién, con alcances entre 10~ a 108 pc [4].

Los AGNs poseen diversas propiedades que los identifican, entre estas se incluyen la alta

1La luminosidad solar es de 1L = 3.85 x 1033 erg s1
2Una masa solar es de 1Mo = 1.99 x 1030 kg
3El parsec (pc) es una unidad de longitud con un valor de 1 pc = 3.086x106 m.



CAPITULO 1. NUCLEOS GALACTICOS ACTIVOS.

luminosidad que los hace observables a altos corrimientos al rojo (para el ano 2021, el cuasar méas
lejano detectado esta a z = 7.1, [7]), la rdapida variabilidad en varias bandas electromagnéticas
originada en pequenas regiones de emision de 6rdenes de longitud de miliparsecs ([8], [9]), y
emision en todo el espectro electromagnético.

Las propiedades intrinsecas de los AGNs como las lineas de emisién de su espectro en 6ptico, el
continuo de la emisién espectral, la variabilidad de flujo, la eficiencia de la acrecién, entre otras,
conforman la clasificacién principal. El modelo de unificacién pretende encontrar una manera de
explicar los tipos de AGNs por medio de la regién en la que son observados. Entre este modelo los
tipos principales son las galaxias Seyfert I y II, las radio galaxias, los cuasares y los blazares. En
este capitulo se detalla el modelo de unificacién y se describe a los blazares de forma detallada y

sus caracteristicas observadas.

1.1 Clasificacion de blazares

La familia de AGNs esta constituida por varios objetos (para la lista ver Tabla 1 de Padovani et al.
(2017) [4]), cada uno con diferentes caracteristicas. La clasificacion de AGNs se debe a propiedades
observables como la luminosidad, la variabilidad de flujo, el espectro continuo, el tipo de lineas
del espectro en 6ptico y UV. Y de igual forma a efectos fisicos tales como la presencia o ausencia de
chorros que se refleja en la cantidad de la emision en la banda de radio, la eficiencia de acrecién
del disco que se observa a través de la luminosidad y la masa del SMBH y el oscurecimiento
debido al gas y polvo que suprime parte de la emisién desde el cercano infrarrojo hasta los rayos
X suaves.

La presencia o ausencia de chorros relativistas en los AGNs y por consiguiente la cantidad de
emisién en radio los divide en dos tipos. Se tienen AGNs “radio fuertes” cuando hay chorros
relativistas prominentes y generalmente la galaxia anfitriona es eliptica, y se tienen AGNs “radio
débiles” cuando la salida de flujo de materia es menos colimada y mas lenta y la galaxia activa
generalmente es una espiral rica en gas [10].

La razén entre la luminosidad observada en AGNs junto y la luminosidad de Eddington* indica la
eficiencia de la acreciéon del SMHB. Aquellos AGNs con una acrecion eficiente son menos probables
de generar chorros colimados mientras que aquellos con una acrecién ineficiente muestran una
eficiente produccién de chorros colimados.

Por la emision anisitréopica de los AGNs debido a la presencia de chorros y del oscurecimiento de
parte de la emision central debido al gas y polvo, se propone un modelo que pretende encontrar
una manera de explicar todos los tipos de AGNs respecto a la regiéon de observaciéon. En la

siguiente seccion se detalla el modelo y los tipos de AGNs resultantes de él.

4La luminosidad de Eddington definida como L,j4 = 1.3 x 10%6(M/108 M) erg sl donde Mg es la masa solar.

2



1.2. MODELO DE UNIFICACION POR ORIENTACION

1.2 Modelo de unificacion por orientacion

En 1995, Urry y Padovani [6] propusieron el modelo de unificacién por orientacién el cual clasifica
a los AGNs por la region que se les observa (ver Figura 1.2).

Actualmente se dividen en 3 tipos que dependen de las lineas de emision de los espectros en
las bandas de 6ptico y UV: el tipo 2 es para AGNs con lineas delgadas de emisién, el tipo 1 son
AGNs con lineas anchas de emision y el tipo 0 es para espectros sin lineas. La anchura de las
lineas depende de la regién de observacion, en el tipo 2 la fuente se observa desde el ecuador,
interceptando el toroide de polvo y las NLR. El tipo 1 se observa a angulos respecto al eje del
chorro maés cerrados, en direccién mas directa al centro y hacia las BLR. Por dltimo el tipo 0
incluye AGNs que presentan lineas de emision muy débiles o nulas.

Los AGNs tipo 2 y 1 tienen una contraparte radio fuerte y otra radio débil, los de tipo 0 sélo tienen
contraparte radio fuerte. Para AGNs radio débiles de tipo 2 y 1 se tienen a las galaxias Seyfert II
y Seyfert I, respectivamente. Las radio fuertes de tipo 2 son radio galaxias de lineas delgadas o
Narrow Line Radio Galaxies (NLRG, por sus siglas en inglés) que a su vez se dividen en dos tipos
de diferente morfologia: las Fanaroff-Riley I (FR-I) de baja luminosidad, con chorros simétricos y
con la intensidad concentrada en el centro y las Fanaroff-Riley IT (FR-II) de alta luminosidad y
con la intensidad concentrada en los extremos de los chorros debido a la interaccién de la materia
con el medio intergalactico. Usualmente los chorros en los objetos FR-II son muy tenues para
ser observados en 6ptico [6]. Los AGNs radio fuertes de tipo 1 son galaxias de lineas anchas o
Broad-Line Radio Galaxies (BLRG, por sus siglas en inglés) y los cudsares de tipo Steep Spectrum
Radio Quasars (SSRQ, por sus siglas en inglés) y Flat Spectrum Radio Quasars (FSRQ, por sus
siglas en inglés). Por ultimo los objetos radio fuertes de tipo 0 son los blazares divididos en FSRQ
y BL Lac (nombre tomado de su prototipo BL Lacertae), estos objetos carecen parcial o totalmente
de lineas de emision o absorcién. La razoén por la cual los FSRQ también son incluidos entre los
AGNs de tipo 0 es porque su emisién en radio estd dominada por el nicleo y su espectro esta
dominado por emisién no térmica como los BL Lac [11].

En la figura 1.1 se resume la clasificacion para los AGNs principales, y en la figura 1.2 se
muestran en forma ilustrativa. El presente trabajo se enfoca en los AGNs tipo 0 radio fuertes o

blazares. A continuacién una descripcion de estas fuentes y sus caracteristicas.

1.3 Blazares

Los blazares (nombre nacido como una contracciéon de “blazing quasars” [13]) son la subclase mas
extrema de AGNs dado a sus condiciones geométricas y a su intensa emisién. Como se mencioné
en la seccién anterior su espectro en éptico carece de prominentes caracteristicas debido a que
estos objetos se observan directamente a un angulo pequefio respecto al eje del chorro, por lo que
la emisién dominante es debido a procesos no térmicos.

Otras propiedades que definen a los blazares son la rapida y estocastica variabilidad en todo
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Emisién en radio
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Disminucién del Angulo a la linea de visién

Figura 1.1: Clasificacién de las clases principales de AGNs dependiendo de su emisién en radio y
de sus caracteristicas espectrales en la banda del éptico. Tabla modificada de Urry & Padovani,

1995 ([6]).

AGN radio ruidosos
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Figura 1.2: Imagen ilustrativa de las partes de un AGN y de las clases principales de AGNs
respecto al modelo de unificacion por orientacién. El tipo de AGN que se observa depende de la
cantidad de radio que emite y del angulo de observacién. Imagen modificada de [12].



1.3. BLAZARES

el especto electromagnético (aunque se ha observado cuasi periodicidad a energias de rayos y
en algunos blazares: por ejemplo PG 1553+113, del cual también se observé periodicidad en
Optico), la emision 6ptica altamente polarizada, la morfologia radio dominante, el movimiento
superluminico, el beaming relativista y por tltimo un espectro continuo dominado por la emisién
del chorro que se extiende en todo el espectro electromagnético [14].

Los blazares se subdividen en objetos BL Lac y FSRQ segun el ancho equivalente (EW) de las
lineas de emisién en su espectro éptico. Los blazares FSRQ tienen lineas con EW = 5A mientras
que los BL Lac de EW < 5A ([12], [15]). Esta diferencia puede deberse a dos posibilidades: (1)
por diferencias intrinsecas de la fuente como la cantidad de gas presente en el niicleo o (2) a
la diferencia de angulo de observacién dentro del modelo de unificacion [16]. En la primera
posiblidad la carencia de lineas anchas para los BL Lac sefiala la existencia de una cantidad
menor de gas en el nicleo y por lo tanto un proceso de acrecién menos eficiente que en los FSRQ
[16]. En el segundo caso, bajo el modelo de unificacion, los BL Lac apuntan directamente al
observador por lo que el gas que circunda el chorro de las regiones de lineas anchas y las regiones
de lineas delgadas (BLR y NLR, respectivamente) se opacan por la emisiéon de sincrotrén no
térmica en el mismo, mientras que en el caso de los FSRQ el chorro apunta a mayores angulos
respecto al observador.

Sin embargo, existen méas diferencias entre las fuentes FSRQ y BL Lac que no pueden ser
explicadas con el cambio de angulo de observacion. Los dos maximos del espectro de los FSRQ se
observan a frecuencias mas bajas que los BL Lac los cuales alcanzan frecuencias de rayos X y
rayos y en TeV, respectivamente (mas detalles de la distribucién espectral en la seccién 1.3.2), los
FSRQ tienen indices espectrales en rayos X mas planos, su luminosidad bolométrica y la razén
entre rayos v y luminosidad bolométrica es mayor que en los BL Lac. Dada a la correlacién entre
luminosidad y corrimiento al rojo, los FSRQ se encuentran en promedio a un z mayor [6].

En las siguientes subsecciones se presentan las propiedades principales de los blazares, su
distribucion espectral de energia para los diferentes tipos y la absorcién de rayos y debido al
Fondo de Luz Extragalactico (Extragalactic Background Light, EBL).

1.3.1 Propiedades de blazares

Los blazares son el tipo de AGN en el cual el chorro compuesto de “blobs” o conjuntos de plasma
que se mueven en direcciéon del observador a velocidades aparentes con valores maximos de
v ~ 10c, requiriendo factores de Lorentz y = (1 - B2)712 entre 10 y 20 hasta ~ 40 ([17], [18]) y un
angulo de vision 6 < 10° [19] respecto al observador. Los blazares presentan propiedades particu-
lares como aparentes movimientos superluminales, altas densidades de flujo y luminosidades
bolométricas y una rapida variabilidad de flujo, todos resultados directos de su geometria y de
efectos relativistas. A continuacién se da una descripcion de estas tres importantes propiedades

de la naturaleza de los blazares.
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Figura 1.3: Ilustracion del sistema obsevador-blazar. El observador estudia a un blazar que emite
un chorro alejandose del nicleo a una velocidad v = B¢ y con un angulo 0 de la linea de visién.

1.3.1.1 Movimiento Superluminal

El movimiento superluminal fue predicho por Rees, et al., 1966 [20]. Es un efecto aparente en
el que un observador en un marco de referencia en reposo mide que un elemento de una fuente
astrofisica, en este caso el chorro del AGN, tiene una velocidad transversal mayor a la velocidad
de la luz. Este es un efecto totalmente clasico que resulta del hecho que la velocidad de la luz
es finita y que la fuente se expande en direccién del observador. La deteccién por el programa
MOJAVE (Monitoring Of Jets in Active galactic nuclei with VLBA Experiments) de este fendmeno
es una de las observaciones clave que respaldan el modelo unificado de AGN, se observé que los
chorros con las velocidades superluminales mas altas tienden a tener altas luminosidades en
radio aumentadas por Boosting relativista ([18], [21]).

Las fuentes que presentan movimiento supeluminal son aquellas con expulsién de materia en
forma de chorros como los sistemas protoestelares, pulsares, micro-cuasares, GRBs (destellos
de rayos gamma o Gamma Ray Burst por sus siglas en inglés) y algunos tipos de AGNs como
cuasares y blazares [22]. El arreglo geométrico del sistema observador-fuente que en este caso
sera un blazar se muestra en la figura 1.3.

Para probar el movimiento superluminal partimos del tiempo en que se emite la sefial y del
tiempo de viaje que tarda en llegar al observador. El tiempo de viaje es el enlace entre la creacion
de un foton por algin proceso astrofisico y la imagen astronémica que se detecta. Se considerara
que este chorro envia dos pulsos de luz hacia el observador. El primer pulso sale del punto A a
un tiempo t1 y el segundo pulso sale de B a un tiempo to = t; + Af, donde At es el intervalo de
tiempo que le lleva al punto A del chorro llegar al punto B, ver el esquema de la figura (1.4).

El primer pulso en A viaja directamente hacia O, por lo que el tiempo de viaje es,

D
c

Para el segundo pulso, en B, el tiempo de viaje se define como,

6
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A 4

Figura 1.4: Diagrama observador-blazar. Donde el punto A es de donde sale un fotén a un tiempo
t1 en direccién hacia O y B es otro punto sobre el chorro emitiéndose en un tiempo ¢9. La distancia
entre A y B es vAt, la distancia sobre el plano del cielo es X y S es la distancia entre el observador
y el punto B.

S
1.2) To=1tg+ z

Entonces, el intervalo de tiempo AT = Ty — T'; detectado por el observador es,

(1.3) AT =At+

Geométricamente S se define como:

S2 = X2 +(D - vAtcosH)?

(1.4)
S2 = (vAtsin0)? + (D — vAtcosh)?

La distancia del observador a la fuente D es de escalas cosmoligicas mientras que el tamarfio
del chorro y la distancia de la materia moviéndose a través de €l es vAt < D. Entonces S se

aproxima con gran nivel de precisién como:

(1.5) S ~D —vAtcosf.

Sustituyendo la expresion (1.5) en la ecuacién (1.3), se tiene:

(1.6) AT:At(l—gcose).
C

Si v es positiva (el chorro se dirije hacia el observador) la diferencia de tiempo entre los pulsos
medida por el observador es menor que la medida en el sistema de referencia del chorro. Lo

contrario sucede para el chorro que se aleja del observador, en este caso se considera la velocidad

7
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Figura 1.5: Region superluminal mostrada como un area en el diagrama (8, 8) para una fuente
que se dirige hacia el observador [23].

negativa.
Para obtener la velocidad medida del chorro y su componente transversal, se necesita la distancia

X y la diferencia de tiempos medida por el observador:

vy X/c  v/csinf

¢ AT 1-vlccos
psind

L=pr=——,

c 1-fcosO

(1.7)

En donde S =v/c.

El movimiento superluminal implica que fr > 1, entonces:

in6
(1.8) P
1-BcosO
Y por lo tanto,
(1.9 B(cosO +sinf) > 1.

Se sabe que 8 < 1y graficando la ecuacion (1.9) se obtienen valores para  y 6 que satisfacen esta
condicién.

De la Figura 1.5 se observa que el limite inferior de 8 para que exista un movimiento
superluminal ocurre cuando 6 =45° y = 0.71. Para que se de el efecto superluminal f~ 1, es

decir, la expansion debe ser estrictamente relativista.

1.3.1.2 Beaming relativista o efecto faro

El Beaming relativista o el efecto faro conocido en espafiol (también llamado Boosting relativista)

es un fenémeno que ocurre en el marco de referencia del observador cuando una fuente se

8
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mueve a velocidades relativistas. Este fendmeno incluye la aberracion relativista, el cambio de
la geometria de la emision de la fuente en el sistema de referencia del observador. Estos efectos
que se detallan a continuacién involucran el incremento en gran medida de la intensidad de flujo
para el observador.

Para mostrar la aberracién relativista se considera, de nuevo, el chorro moviéndose con una
velocidad v en la direccién hacia el observador, asi como fotones que emite el chorro con un angulo
¢ con respecto a la linea de emisién del observador y con velocidades u y u’ medidas desde el
sistema de referencia del observador y del chorro, respectivamente. Las ecuaciones generalizadas

que relacionan u y u’ en relatividad especial son:

!
u,+v !
[ u,

(110) u||:m, uj
I

- Y1+ vu?l/cz)

donde u’ indica la velocidad del chorro o sus componentes paralela (||) y transersal (L), en el
marco de referencia del chorro y y es el factor del Lorentz del chorro respecto al observador. Para
relacionar la direccion de las velocidades entre ambos marcos de referencia se usa la formula de

aberracion, definida como:

u u'|send’
(1.11) tang = Lﬁ = W

Donde ¢’ es el angulo entre los fotones emitidos por el chorro y el eje del chorro respecto a su
marco de referencia. Como se sabe, para los fotones u’' = ¢, entonces la ecuacion anterior queda:
send’

(1.12) tang ~ W’(ﬁv/c)
A manera de ejemplo, sea ¢’ = 7/2, 1a formula de aberracién queda:
(1.13) tang = i

YB
La ecuacién (1.13) suele mostrarse como sen¢ = 1/y. Para velocidades relativistas y > 1, entonces
¢ ~ 1/y (ver figura (1.6)). Por lo tanto, los fotones emitidos de la mitad delantera de la esfera de
emision isotrépica por una fuente en movimiento se observan dentro de un cono de angulo 1/y en
el marco del observador [24].

Para seguir con el analisis del beaming relativista es importante tener en cuenta la evolucion
temporal de la radiacion observada por el marco O. Ademas de la dilatacion temporal sufrida por
el movimiento relativista de la fuente, i. e. At = yA#, se tiene que considerar el tiempo que toma
a los fotones emitidos llegar al observador. Anteriormente se definié At =¢9—¢; donde £9 y £1 son
los tiempos en los que los fotones son emitidos en los puntos B y A, respectivamente y At es la
diferencia de tiempo entre los fotones emitidos entre estos dos puntos medidos por O (ver figura

1.4). Para el punto B el tiempo que la emisién se toma para ser detectada por el observador es:

(1.14) to =yty,

9
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o' O

Figura 1.6: Efecto faro de radiacién en el marco de referencia en reposo de la fuente (O’) y en el
marco del observador (O) [24]. Cuando ¢’ = /2, ¢ ~ 1/y.

donde t, es el tiempo en el que sale el fotén de B respecto al marco de referencia del chorro.
Para el punto A la sefial viaja un factor mas, entonces el tiempo en llegar a O es:

0
vcos At

(1.15) t1 :)/t/1+

donde ¢ es el tiempo en el que sele el fotén de A respecto al chorro. Por dilatacién del tiempo se
tiene:

vecosH

(1.16) t1=yt)+ YAt

Por lo que el intervalo de tiempo total en el marco O es:

At =tg—1t1,
0
At =yty—yt| - peos YAt

(1.17) vccose
At =y[At - ——A¢]
c

At =yAt'(1- Bcosh).
De forma méas compacta se tiene:
_AY
=T

Al factor I'x = 1/y(1 + BcosB) se le conoce como el factor de Doppler relativista, el signo depende

(1.18) At

“

de la direccion de la velocidad, “+” si la fuente se aleja del observador y “-” si la fuente emisora se
mueva hacia el observador. Este factor aparece en las cantidades fisicas afectadas por el beaming

relativista. A continuacién se enlistan algunas de ellas [25]:

(I) Los intervalos de tiempo entre los marcos de referencia del observador y del chorro como se
muestra en la ecuacién (1.18), el intervalo de tiempo del observador se transforma como:
At
1.19 At=—,
( ) T,
en donde, para 0 pequefio y v ~ ¢ se tiene I'_ > 1y por lo tanto At < At'. Una consecuencia
de este efecto se refleja en la variabilidad: en blazares la variabilidad es mas rapida para

un observador en la Tierra que para el marco de referencia del chorro.

10
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(IT) El cambio de la frecuencia de radiacién. Sea At un periodo de onda en el marco de referencia

del chorro y del observador respectivamente:

(1.20) v':i, v:i.
At At

Entonces, usando ecuaciones (1.19) y (1.20) la frecuencia (v = 1/At) de la radiacién para un

observador es:

(1.21) v=T,v".

Con las condiciones mencionadas en el punto (I), para una fuente que se aleja (I'+. < 1) se
tiene una frecuencia corrida hacia el rojo y para una fuente moviéndose hacia el observador
(I'- > 1) se observa emision corrida al azul. Nétese que la ecuacién (1.19) corresponde al

efecto Doppler relativista.

(ITI) EI angulo sélido. Se parte de la expresién de la aberracién relativista para el coseno [26]:

cos¢p—vlc

1.22 =
( ) cos¢ 1-v/c cos¢

Recordando las definiciones de angulo sélido para los diferentes marcos de referencia:
dQ=senpdpdl y dQ' = sen¢p'd¢p’'dd donde el dangulo azimutal (d6) permanece invariante.

Diferenciando la ecuacion (1.22), se tiene:

dcos¢’ o
1.23 =T“.
{ ) dcoso N
Es decir,
(1.24) dQ =T2dQ.

Con las condiciones ¢ pequerio, v ~c y I'_ > 1 el angulo sé6lido en el marco del chorro es

mayor que en el del observador dQ' > dQ).

Con estos tres efectos mencionados, cuando el chorro se mueve hacia el observador se tiene un
incremento en la frecuencia de la emisién asi como la disminucion en el Angulo de emisién que
explican que la intensidad del chorro se vea aumentada para un observador en la Tierra.

Para describir como cambia el flujo por el beaming relativista se recuerda que la intensidad entre
la frecuencia al cubo, i. e. I,/v3, es una invariante de Lorentz, es decir, que se mantiene constante

en todos los marcos de referencia [27]:

I, I,
Entonces,
V3
(1.26) Iv=I,=I, (7) .
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Y por la ecuacién 1.21,
(1.27) Iv) =113

Para un chorro compuesto de blobs esféricos de plasma moviéndose uniformemente a un angulo 6
del observador, el espectro usualmente se describe como una ley de potencias, I ’V, o v'~% en donde
a es el indice espectral. Considerando la ecuacién (1.21) la expresién anterior para la intensidad

emitida se reescribe como:

I:,, =Cv™¢
I X -a

(1.28) I,=c(;)
I, =Cv°T%.

a

En donde C es una constante de normalizacién y Cv~% = I, es la intensidad que se observaria a

la frecuencia v en el marco del chorro. Regresando al marco de referencia del observador:
(1.29) I, =1 13"

La intensidad que mide el observador debido a los blobs del chorro esta incrementada por el
factor I'3*® el factor del beaming relativista. Dado a que el chorro de los blazares parece estar
emitiendo permanentemente, es preferible asumir que los blobs de plasma estan fusionados entre
si formando un chorro continuo y estacionario en el marco de referencia del observador. Para
este caso es necesario considerar la emisividad en el marco del observador (j,), la cual mide la

emision por unidad de longitud d¢. Recordando,

(1.30) I,= f Jvde.
De la ecuacién (1.27):
f Jydl=T3 f ide
. , dr
(1.31) fjvd£=r3fJ;,T
= jv=JyT2

Y asumiendo un espectro de fotones descrito por una ley de potencias, como en la ecuacién (1.28),

la emisividad queda como j, = j,I'*. Entonces,

I, :fjvdé

I,=T? f e

(1.32) I,=T2 f 7 rede
I,=T%*" f J,de

I,=1,r**
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Para este caso se tiene un factor de Doppler menor que para el caso de blobs en el chorro. La
forma exacta del factor del beaming relativista es dependiente de modelos. En general, este factor
se representa como I'? con 8 = a +n donde n ~ 2 -3 ([28], [29], [25]).

1.3.1.3 Variabilidad

Una de las caracteristicas principales de los AGNs es la variabilidad de flujo a través del
tiempo que se ha detectado en todas las longitudes de onda del espectro electromagnético. Esta
variabilidad se muestra inconstante y aperiédica en un amplio rango de escalas de tiempo (desde
afios hasta minutos).

La distribucién de la variabilidad en AGNs se describe con la Potencia de Densidad Espectral
(PSD por sus siglas en inglés). Uno de los modelos de PSD es 1/v# donde v es la frecuencia
temporal y f el indice que determina el tipo de variacién que toma valores entre § ~1 -2 [30].
Esta distribucion es una forma de cuantificar la variabilidad, revela propiedades promediadas
como la amplitud de variacién en escalas de tiempo (o de frecuencias temporales, v) y depende
fuertemente de la banda de energia en la que se observa. Por ejemplo, para rayos X y rayos y hay
una variabilidad més rapida que para la banda en radio o en 6ptico, en donde se puede obtener la
misma amplitud de variabilidad pero se alcanza a escalas de tiempo mayores. Esto es debido a
que las particulas aceleradas a mayor energia radian -o se enfrian- en una escala de tiempo mas
corto que aquellas particulas con menor energia [31].

La variabilidad implica que la fuente puede encontrarse en un estado bajo, alto o de rafaga.
Para AGNs de tipo blazar en los que la emisién observada es en su mayoria debida al chorro,
las variabilidades desde radio hasta rayos X y de rayos y de MeV a GeV se deben a procesos
que ocurren dentro del chorro. Las rafagas, que se presentan en diferentes escalas temporales
y niveles de intensidad de flujo, se producen en procesos como ondas de choque o inyeccién de
particulas que producen cambios en las cantidades fisicas que describen la regién de emisién
como la amplitud de la distribucién de electrones, la energia de los electrones o la intensidad
de campo magnético, entre otros [31]. Estos procesos podrian originarse por inestabilidades
estocasticas en el flujo de acrecion del disco. Sin embargo, no se conoce bien cémo se transfiere
esta variacion a los chorros. Los estados bajos, por su parte, se definen por un nivel bajo de flujo
en varias longitudes de onda y por la carencia de rafagas [32].

La rapida variabilidad observada particularmente en rayos X y rayos y en blazares es afectada
por el efecto del beaming relativista, como se menciona en la seccién anterior. Esto se traduce
en una variaciéon mucho maés rapida de flujo en el marco de referencia del observador que en el
marco de referencia del chorro. La escala de tiempo de variabilidad en el marco de referencia del

observador, corregido por la distancia, se define como:

/

t
(1.33) tyar = ”11”(1+z).
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Donde ¢/

var

rojo de la fuente y I es el factor de Doppler definido en la seccién anterior. Dado un factor de

es la escala de tiempo de variabilidad en el marco del chorro, z es el corrimiento al

Doppler tipico para blazares I' = 10 [21], una rafaga con variabilidad de una hora en el marco
del chorro, se comprime a una variabilidad en orden de minutos para el observador. La minima
escala de tiempo de variabilidad da un estimado del tamario de la regiéon emisora en el chorro;

asumiendo que esta region es esférica en su marco de referencia, el radio se determina por medio

/
var>’

/

var de la ecuacién (1.33), para

del tiempo de variacién en este marco R = ct sustituyendo ¢
una variacién observada en la escala de minutos, un I' = 10 y un corrimiento al rojo de z ~ 0.3, la

regién de emisién tiene un tamafio del orden R ~ 103 cm.

1.3.2 La Distribucion Espectral de Energia (SED) de blazares

Como se menciond al inicio de la seccién 1, los AGNs emiten radiacién en todas las bandas del
espectro electromagnético. Esto no sélo permite su deteccion a diferentes bandas de energia sino
también facilita entender los diferentes procesos fisicos que contribuyen en las diferentes regiones
del espectro. El infrarrojo lejano (FIR) es mas sensible al polvo y a 1a materia oscurecida como
la que compone el toroide; la banda en el milimétrico o sub-milimétrico en su mayoria permite
observar gas molecular de la galaxia en donde reside el AGN aunque ultimamente se ha empezado
a usar para resolver partes internas del AGN a escala de parsecs; el 6ptico, el ultravioleta y los
rayos X suaves permiten examinar el disco de acrecion. En el 6ptico y ultravioleta también se
observan lineas de emision de las regiones BLR y NRL. Con los rayos X suaves también se puede
estudiar la emisién sincrotrén de cuasares y blazares, mientras que con los rayos X duros se
estudia la emisién de la corona que es representada como una atmdésfera al rededor de la regién
interna del disco de acrecién. Por tultimo, la banda de radio y los rayos y proviene del chorro en
AGNs de tipo Radio fuertes (ver Fig. 1.7) [4].

Como se observa en la Fig. (1.7), el flujo del SED de los AGNs Radio fuertes con presencia de chorro
como los blazares, opaca la emisién de las otras componentes del AGN. El espectro de energia
de fotones, vF',, de los blazares se caracteriza por un continuo no térmico que se extiende sobre
todo el espectro electromagnético y tiene dos componentes relevantes de emision (coloquialmente
conocidas como “espalda de camello”), y ocasionalmente se presenta una componente térmica
asociada al disco de acrecion (“big-blue-bump”) y a la regién BLR (solamente para los FSRQ). En
la “ espalda de camello” la primera componente tiene su méaximo desde infrarrojo hasta rayos X
y la segunda componente alcanza el maximo en rayos y fluctuando entre MeV y TeV. Los picos
de estas componentes varian en energia entre los tipos de blazares. Para las fuentes FSRQ se
observa el primer pico en la banda del infrarrojo y el segundo pico en rayos y de MeV, mientras
que los BL Lac muestran mucha variedad en los valores. Los diferentes valores de energias pico

causan una clasificacién adicional para los blazares tipo BL Lac:

¢ LBL por sus siglas en inglés Low frequency peaked BL Lac. Con el primer pico entre el

lejano infrarrojo y el infrarrojo (v, < 10'* Hz). Su emisién en rayos X es plana (a = 0.4-0.7).
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e HBL o High peaked BL Lac. Clase mas detectada de BL Lacs. Su emisién es maxima a

Vp > 1015 Hz (banda del UV/rayos X) para la primera componente del SED.

¢ La transicién de ambas subclases es suave, teniendo de por medio a los IBL o Intermediate
peaked BL Lac. Con frecuencias méximas del primer pico entre 10 Hz < Vp < 10%5 Hz
[33].

¢ Se han detectado casos extremos en donde el primer pico estd en los rayos X duros, a
frecuencias > 10'® Hz y su correspondiente pico de altas energias alcanzando detecciones
en la banda de rayos y de TeV [34]. Estos BL Lac se catalogan como EHBL o Extreme High
peaked BL Lacs. Los casos observados han sido HBL en estados de alta actividad, por lo

que no se toma como un caso constante sino variante de los HBL.

Se observa que entre mas alta es la frecuencia méaxima del primer pico de un BL Lac, mas

§SRQ < vf;BL < vf,BL < vgBL se tiene va SRQ vaBL >

baja es su luminosidad, es decir, para v
vFIBL > yFHBL Esta anticorrelacién es conocida como la “secuencia de los blazares” [35]. Esta
secuencia aun no se entiende en el campo de investigacién de blazares. Si la secuencia es una
propiedad fisica de los blazares y se le adjudica a una evolucién, esto ayudaria a entender los
procesos fisicos que dan forma a la SED ([36], [37]).

El mecanismo fisico que da origen al pico de baja energia que forma la “espalda de camello”
es el efecto sincrotron de leptones (electrones y positrones) relativistas dentro de un campo
magnético. Mientras que la naturaleza del pico a altas energias atn se debate en dos alternativas:
en modelos leptonicos, la emisién proviene de la dispersién inversa de Compton de fotones. Cuando
los fotones son los radiados por sincrotrén se habla del modelo Synchrotron-Self Compton, SSC.
En el caso de fotones externos al chorro, tendremos el modelo EC o External inverse Compton. En
modelos hadrénicos, los rayos y del segundo pico se originan mediante protones de alta energia
que radian por medio del efecto sincrotrén o por las interacciénes hadrénicas y-p (fotén-protén) o
p-p (proton-proton) de las que se esperan neutrinos por medio del decaimiento de piones cargados.

En la seccién 1.4 se presentan ambas alternativas con mayor profundidad.

1.3.3 Absorcion de rayos y debido al Fondo de Luz Extragalactica (EBL)

El fondo de luz extragalactica o EBL por sus siglas en inglés es la intensidad de flujo radiativo
observada en el cielo intergalactico (fuera de la Via Lactea) que se extiende a longitudes de onda
de 0.1 a 1000 um, es decir desde el lejano infrarrojo (FIR) hasta el cercano ultravioleta (near-UV).
La emisién del EBL se produce por fuentes césmicas resueltas o difusas que forman parte de
la historia de evolucién del universo desde el tiempo de recombinacién. La mayor parte de la
emision en longitudes de onda de UV, 6ptico e infrarrojo cercano (NIF) es por emision estelar y
AGNs. Parte de esta luz es absorbida por el polvo del medio y reemitida en longitudes de onda en

el mediano y lejano infrarrojo (MIR y FIR, respectivamente) [38].
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Figura 1.7: Representacion esquematica de la distribucién espectral de energia (SED) de los
AGNs. Las curvas de color discontinuas representan el SED de algunas componentes del AGN,
la curva negra mas ancha la cual es suma de las componentes representa el SED de los AGNs
sin chorro, aqui se nota la baja emision en la banda de radio. La curva negra punteada y la roja
continua son los SEDs de AGNs con chorro tipo LBL y HBL, respectivamente. Se observa que la
componente del chorro “esconde” las demas compoenentes del AGN [4].

Se estima un limite inferior del EBL que proviene del flujo integrado de todas las fuentes galacti-
cas resueltas (IGL por Integrated Galaxy Light), sin embargo hace falta detallar la evolucién. El
EBL actual consiste en la emisién modificada por corrimiento al rojo debido a la expansién del
Universo; por lo que para estimar este fondo de fotones es necesario saber su comportamiento a
lo largo del tiempo. Se han postulado modelos teéricos con tal fin a partir de diferentes técnicas:
(1) Modelos de evolucién hacia atras “backward evolution”, son modelos empiricos basados en
propiedades observadas de la poblacion de galaxias en el universo local y se describe su evolucién
extrapolando hacia atras del tiempo césmico [39] y (2) los modelos de evolucién hacia adelante,
“forward evolution” que se basan en los estudios fisicos sobre formacion y evolucién de estructuras
césmicas propuesto por Gilmore et al, 2012 ([40]).

Al saber la forma en que evoluciona el EBL a través del tiempo es posible estudiar las modifica-
ciones que este genera a los espectros de las fuentes extragalacticas que emiten fotones de muy
alta energia (del orden desde MeV hasta TeV) como las galaxias con una alta tasa de formacién
estelar, los GRBs, las radio galaxias y los blazares [41]. Debido a que los rayos y desde energias de

MeV [42] interaccionan con los fotones del EBL por medio de creacién de pares electrén-positrén,
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Y+7' — et +e” [43], el requerimiento basico para que se lleve a cabo la produccién de pares es

que haya suficiente energia en el centro de masa del sistema fotén-fotén para crear un par:

(1.34) \/2EbgEy(1 - cosf) = 2mc?

donde E;; y E, son las energias de los fotones del fondo y rayos y de la fuente, respectivamente,
6 es el angulo de incidencia de los fotones y m es la masa del electrén.

Suponiendo una interaccién a un angulo 0 = /2, la energia caracteristica del foton de EBL es
[40],

TeV

(1.35) Eypg = 1.044( )eV

Y
Entonces para rayos y con energias desde decenas de GeV hasta centenas de TeV, los fotones
del fondo que nos interesan estan entre energias de ~13.6 eV (limite de Lyman en el cercano UV)
hasta 1072eV (lejano IR), respectivamente. Para rayos y a energias mayores a 1 TeV se da la
creacién de pares con fotones entre el cercano y mediano infrarrojo; los rayos y entre 200 GeV y
1 TeV son sensibles a la luz entre cercano infrarrojo y 6ptico y los fotones menores a 200 GeV
usualmente se atentian con fotones UV cercano del EBL.
Los parametros importantes para la atenuacion de los rayos y es la densidad de fotones del EBL,
n(Epg,2), el corrimiento al rojo de la fuente y la energia de emisién de la fuente, los cuales son
directamente proporcionales a la profundidad éptica de los rayos y. A medida que la profundidad
optica crece con el corrimiento al rojo, el espectro observado de rayos y se suaviza y la posicién del
pico de TeV se traslada a menores energias [44]. El flujo de rayos y también se modifica debido
a la interacciéon con el EBL. Sin tomar en cuenta la posible dispersion o producciéon de fotones
de rayos y por otro mecanismo a lo largo de la linea de visién del blazar, el flujo intrinseco se

relaciona al flujo observado por [44],

Fint(Ey) = Fops(E)e™ Y

A mayor corrimiento al rojo y mayor energia de emisién del blazar, mayor es la atenuacion de
flujo como se observa en la figura 1.8 [40].

Algunos modelos actuales de EBL se muestran y se enlistan en la fig (1.9). La banda electro-
magnética que afecta a la de altas energias del orden de TeV es dominada por la emisién directa
de las estrellas. En este trabajo se usa el modelo de Franceschini et al. (2008) [45] que se obtiene
por medio de los modelos de evoluciéon hacia atras y esta basado en la emisién de galaxias. Toma
en cuenta las propiedades y evolucién de las galaxias y es consistente con los limites inferiores
del flujo de fuentes puntuales (en el cercano infrarrojo, 6ptico y UV) y con los limites superiores

derivados del espectro en TeV de los blazares [46].
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Figura 1.8: La atenuacién « e ' donde 7 es la profundidad 6ptica de los rayos v, indica la fraccién
de flujo de fotones que sobrevive la absorcién con el EBL. A mayores corrimientos al rojo (2) y
mayores energias de emisién la absorcién de rayos y aumenta [40].

1.4 Modelos de emision de rayos y en blazares

Como se mencioné en secciones anteriores, el SED de los blazares es dominado por un continuo
no térmico desde radio hasta rayos y de TeV y se divide en dos componentes de emisiéon. Para
blazares de tipo espectral HBL la primera componente tiene un pico en rayos X entre 0.1 y 10
keV y el pico de la segunda componente en rayos y de cientos de GeV a unidades de TeV. El
mecanismo encargado de las emisiones en ambas componentes es diferente. Para la primera
componente el proceso de emision es por sincrotron de electrones contenidos en el chorro. Una
prueba observacional de esto es que la emision esta linealmente polarizada en las bandas de
radio y éptico y el angulo de polarizacién varia cuando las fuentes entran en estados activos [53].
Para la segunda componente, en cambio, se han propuesto varios modelos de produccién bajo

esquemas leptonicos, hadrénicos o una combinacién de ambos.

1.4.1 Modelos Leptonicos

Los modelos lepténicos proponen que la segunda componente del SED de blazares se origina por
dispersion inversa de Compton. Este proceso se produce por la interaccion de particulas cargadas
(electrones) en movimiento con un campo de fotones semilla. Los modelos lepténicos coinciden en

este mecanismo de emision pero difieren en el origen del fondo de fotones. Algunos de los fondos
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Figura 1.9: Grafico de varios modelos que describen el EBL. El modelo base de EBL se muestra
con la linea negra continua. Para comparar se tiene el modelo Kneiske et al (2004)[47], Stecker
et al (2006) [48], Franceschini et al (2008)[45], Gilmore et al (2009)[49], Finke et al (2010)[50],
Kneiske & Dole (2010)[51] y Gilmore et al (2012)[40]. El brillo integrado de galaxias (limite
inferior del EBL) se muestra con los simbolos rellenos, y la mediciéon actual de EBL con los
simbolos vacios [52].

de fotones semilla propuestos son los fotones sincrotrén de la primera componente (modelo SSC)

y fotones externos al chorro del AGN de distintos origenes (modelo EC).

1.4.1.1 Modelo Sincrotréon Compton autoinducido (SSC)

El modelo Synchrotron self-Compton (SSC por sus siglas en inglés) asume blobs esféricos de
plasma viajando a lo largo del chorro con una velocidad v y un factor de lorentz y sujeto a un
campo magnético homogéneo y una distribucién de electrones n(y). En este modelo los fotones
sincrotrén son dispersados por Compton inverso por la misma poblacién de electrones que los
produjeron y ganan suficiente energia de los electrones para formar el segundo pico del SED de
blazares. La base de la propuesta es que se ha mostrado que el flujo de energia de la componente
debido a sincrotrén tiene aproximadamente los mismos indices espectrales de fotones, cuando
se describen con una ley de potencia, que el flujo de energia de la segunda componente ([21],
[31]). Generalmente el modelo que describe la distribucién de electrones es una ley de potencias
quebrada ([54], [55]) con indices espectrales menores y mayores a 3 antes y después de la energia
de quiebre yp, respectivamente. La potencia maxima emitida por sincrotrén y Compton inverso

es debida a electrones con energia v, y para el régimen de Thompson, la frecuencia pico de
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sincrotrén esta dada por,

4 v}

(1.36) Vg = 30+

donde vp = 2.8 x 10°B es la frecuencia de Larmor, T es el factor de Doppler del “blob” y z es el

corrimiento al rojo. La frecuencia pico de Compton inverso por su lado esta dada por,

4
(1.37) Ve = E}f%vgf.

Con esta dltima relacion se muestra que si los picos en ambas frecuencias son observados, es
posible tener el valor de la energia de los electrones que contribuyen mas a la potencia de la

fuente:

3Vc )1/2

(1.38) yp = (4V

Igualmente, al medir la luminosidad pico de ambas componentes, dentro del régimen de Thompson
es posible tener una relacién con parametros no medidos directamente:
Le  Upag _ 2vsLs(vy)

1.39 —= = .
( ) L up R2cB2T*

Donde las cantidades primadas son respecto al marco de referencia comévil del chorro, upg es la
densidad de energia de campo magnético, B es el campo magnético del chorro, U; g €8 la densidad
de energia radiativa en el marco del chorro, R es el radio del blob esférico y I' es el factor de
Doppler del chorro [55].

En total, las cantidades fisicas observables son las luminosidades L, L, las frecuencia pico v,
v, y los indices espectrales antes y después del pico de las componentes sincrotrén y SSC que se
asumen son iguales. Un séptimo parametro que se puede conocer indirectamente por medio de la
variabilidad de flujo es el tamarfio de la regién de emision: R = ¢t 1/(1+ 2).

En el régimen de Klein-Nishina (KN), la componente de SSC es suprimida, produciendo cambios
en la forma del SSC en altas energias. A medida que se incrementa el pico sincrotrén, el pico SSC
incrementa cuadraticamente hasta que la dispersion entra al limite KN, y la seccion transversal
para que se de la dispersion inversa de Compton decrece hasta que los fotones de alta energia no

contribuyen mas a la emisién [55].

1.4.1.2 Proceso Compton Externo

La emision del chorro en los blazares puede también generarse por la interaccion Compton
inversa de electrones en el chorro con fotones de regiones externas al chorro. A este proceso se le
conoce como Compton Externo (EC). Estos fotones pueden originarse del disco de acrecion, de
las regiones de lineas anchas, del toroide o incluso exterior al AGN como del fondo c6smico de

microondas (CMB). Debido a los cambios relativistas de cantidades fisicas (ver seccién 1.3.1.2),
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la intensidad de la radiacién producida afuera del chorro sera aumentada -o disminuida- en el
marco de referencia del chorro [56]. A continuacién se detallan algunos candidatos de campos de
fotones externos al chorro, empezando desde las regiones mas cercanas al centro del AGN.

El disco de acrecién es una regién de emision de fotones en 6ptico y en rayos X. En el marco
de referencia del chorro, su emisién se ve disminuida en un factor I'® (ver seccién 1.3.1.2) pues
el plasma del chorro se mueve alejandose del disco de acrecién. El disco de acrecion domina la
dispersion EC cuando el plasma del chorro esta a unos parsecs de distancia [57]. Otro campo
de fotones externo es la emisién debida a la regiéon de lineas anchas (BLR). Las lineas en esta
region son producidas a diferentes distancias r respecto al SMBH por lo que la emision de EC
es una superposiciéon de la emisién de lineas llegando de diferentes distancias con intensidades
que dependen de r. Debido a esto, el flujo de fotones por Compton inverso observado desde
el marco del chorro depende de la geometria de la BLR. Finke et al, 2016 [58] considera dos
geometrias: esférica y plana, encontrando, generalmente, flujos menores para la geometria plana.
Los fotones en infrarrojo del toroide también son fotones semilla para el EC. Esta emision es
térmica, puede describirse con una funcién de Plank con temperatura T'= 1000K. En el marco

del chorro se observa una densidad de fotones constante a una distancia r;,,, parametrizada por

la luminosidad del disco como 7oro = 4\/Lgisco/10%¥erg s~1pc [59]. Otro posible fondo de fotones
semillas fuera del AGN es el fondo c6smico de microondas (CMB), sin embargo no es tan efectivo
cuando la region de emision se encuentra cerca del agujero negro pues otros campos radiativos
son mas dominantes, pero es relevante para BL Lacs con mayores corrimientos al rojo, dado a
que el CMB es maés intenso a esas escalas de distancia pues es proporcional a (1 + z)*. Por esto el
mecanismo EC con el CMB es mas dominante en quasares de alto corrimiento al rojo. El dltimo
candidato es la emisién de fotones provenientes del mismo chorro cuando este estd estructurado,
como en una configuracion de capas en donde la capa interior compuesta de materia moviéndose
mas rapido esta rodeada por una capa a menor velocidad. La emisién de la capa exterior puede

ser amplificada a rayos y por el movimiento relativo de ambas capas [21].

1.4.2 Correlacion entre emision a diferentes longitudes de onda

Una prediccién importante del modelo SSC es la correlacién entre la variabilidad de flujo de
ciertas bandas del SED de blazares, como por ejemplo entre éptico y rayos y de MeV o entre rayos
X suaves (de 0.2 a 10 keV) y rayos y de TeV. Bajo este modelo la correlacién entre ambas bandas
se espera que sea lineal. Sin embargo, las correlaciones mas que cuadraticas o hasta cibicas son
comunes en las observaciones.

En Katarzynski et al. (2004) [60] se muestra que diferentes formas de correlaciones pueden
ser obtenidas dependiendo de la evolucién del sistema y de las bandas de energia usadas para
su calculo. Katarzynski et al. (2004) presenta simulaciones de evolucién de blazares tipo HBL
para obtener las correlaciones entre rayos X y rayos y cambiando 4 parametros que describen la

fuente: el volumen de la fuente radiativa, la densidad de particulas, el enfriamiento radiativo
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y adiabatico y el campo magnético. Para explicar correlaciones cuadraticas dentro del modelo
SSC se considera que solamente se aumente la densidad de particulas en la regién de emision.
En este caso el Fyy, < N, y el flujo de la componente de rayos y sera proporcional tanto al flujo
Fgy, como a la densidad de particulas N,. Por lo tanto el flujo de la segunda componente del
espectro es proporcional a Fro Fszyn. En el caso en que el modelo sea Compton Externo, y se
tengan fotones semillas externos a la region de emisién del chorro, la correlacién podria ser de
un indice menor ([60], [61]). En el régimen de K-N en donde las particulas que interaccionan
de forma Compton inversa son las de menor energia con fotones de longitudes de onda entre
infrarrojo y rayos X (para los blazares HBL). Dado a que la seccién eficaz disminuye y perjudica
principalmente a las particulas mas energéticas, se esperan correlaciones lineales entre rayos X y
rayos vy de TeV, esta dltima pues la emision de IC reflejara la evolucién del espectro de electrones,
dispersando un campo de fotones sincrotrén de forma constante ([60], [32]). De esta misma forma,
una correlacion lineal también se aplica para decaimientos de flujo [62].

Dentro de un esquema de modelo leptonico SSC, las correlaciones méas que lineales pueden
explicarse por medio de la estructura del chorro en donde existen dos regiones de emisién
independientes, cada una de ellas dominando ciertas bandas de energia y tiempos de variabilidad
[60], [63]. Correlaciones mas empinadas como las ctibicas son posibles de obtener cuando existe
un pequeno cambio en el flujo de rayos X en comparacion con la variacién en el flujo de rayos y.
El caso limite es cuando s6lo se observa variacién en el flujo de rayos vy, estos casos se observan
cuando se detectan rafagas huérfanas [64].

Las rafagas huérfanas indican que existe un mecanismo que esta generando sélo rayos y, aqui
entra la propuesta de la estratificacion del chorro o bien podria deberse a un modelo lepténico

Compton externo o a un modelo hadrénico.

1.4.3 Modelo Hadronico

Aunque los modelos lepténicos han tenido éxito en modelar la emisién de la segunda componente
del SED en la mayoria de los blazares [65], los modelos hadrénicos presentan otra alternativa
(e.g. Mrk 421, 3C 279, PG 1553+113 [66]). Estos modelos tienen la caracteristica de relacionar
la emisién radiativa con emision de neutrinos y otros rayos cosmicos de fuentes astrofisicas
en altas energias. Los modelos hadrénicos se basan en la existencia de poblacion de hadrones
relativistas, especificamente protones en el chorro de los blazares, dentro de blobs de plasma.
Esta poblaciéon de hadrones es acelerada en el chorro y la emision se produce mediante sincrotrén
de protones o la interaccién entre si (interacciones pp) o con fotones de alta energia (interacciones
vp). Para que los protones contribuyan significativamente a la produccién de radiacion en altas
energias, tienen que ser acelerados a energia E, 2 10 eV, se requiere que el radio de Larmor
sea menor al tamariio de la regién de emisién R = 10'® ¢cm y campos magnéticos B = 30E pR_1 G
[67]. La densidad de energia de este campo magnético es probable que domine sobre la densidad

de energia de campos magnéticos a los alrededores del AGN por lo que la radiacién sincrotrén de
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protones producida por este campo es el que interacciona en los procesos yp.
En las interacciones pp o yp, las particulas secundarias resultantes de estas interacciones suelen

ser piones que a su vez decaen en otras particulas como neutrones, rayos y, muones o neutrinos:

(1.40) p+p—>n0+N
‘ ptp—n‘+n +N
p+y—p+a°+N
(1.41) p+y—>n+n++n_+N

p+y—p+e +e,
donde N son otras particulas segundarias. El ultimo proceso se conoce como la produccion de
pares Bethe-Heitler [21]. Los piones decaen en,
0
n— 2y
(1.42)
AR A AR TR R
Y por ultimo el muén y decae en neutrinos y los electrones al interaccionar electromagnéticamente
generan un fotdn,
pr+p —et e +ve+vy

(1.43)
ef+te  —e T +e +y

1.4.4 Modelo Lepto-hadroénico

El modelo Lepto-hadrénico mas simple, conocido como Lepto-hadrénico de una zona es una
combinacién del modelo SSC y protones relativistas. En este modelo se considera un campo
magnético B < 1 G. Con estos valores se puede dar el mecanismo SSC leptdonico y se puede
descartar el proceso sinctrotréon de protones para la segunda componente del SED, pues se
necesitaria una intensidad de campo magnético mayor para acelerarlos. Las interacciones yp
con los fotones sincrotron de electrones del primer componente del SED producen leptones
secundarios. A su vez la emisién de los leptones secundarios a energias de rayos X aparecen por
la componente de Bethe-Heitler (y + p) y en TeV por la componente foto-mesén (y + ). Estos
modelos presentan dificultades al tratar de maximizar la creacién de neutrinos pues la potencia
requerida es muy grande, sin embargo, una posible solucién es con campos radiativos externos al
chorro, al incrementar la densidad de fotones es posible alcanzar la misma taza de interacciones

vp disminuyendo la potencia.

1.5 Estudio de la correlacion del blazar Mrk 421

El blazar Markarian 421, abreviado como Mrk 421, fue la primera fuente extragalactica detectada

en TeV por el observatorio Cherenkov Whipple en 1996 [68]. Esta ubicado a una distancia de
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134 Mpc, equivalente a un corrimiento al rojo z = 0.034 es uno de los blazares mas cercanos a
la Tierra con emisiones intensas en rayos X y rayos y de TeV. Dadas estas caracteristicas ha
sido excelente candidato para el estudio de correlaciones durante estados altos y estados bajos
de actividad y a distintas escalas temporales. Gonzalez et al. (2019) estudia la correlacion entre
rayos X en un rango de energia de 2 a 10 keV y rayos y a un rango de energia > 400 GeV en
periodos de tiempo desde 1992 hasta 2009 a escalas de tiempo de meses, semanas y horas. La
correlacion encontrada se describié con un modelo lineal independientemente del instrumento de
observacion, de la escala de tiempo y del periodo de observacién; a flujos de rayos y mayores a
F-400 gev =2.5x1071% cm™2 571 se observa un rompimiento de la correlacién en todas las escalas
de tiempo y para la escala de tiempo menor (1 hora), la correlacién puede también ajustarse a un
modelo lineal con una pendiente més inclinada o incluso podria ser ajustada con un modelo de

ley de potencias.

1.6 Objetivo

Para conocer mejor los mecanismos de emisién en blazares se busca estudiar su comportamiento
de flujo tanto en tiempo como en energia por medio de curvas de luz y de la distribucién espectral
de energia, respectivamente. Lo indicado para aprender mas de la fuente es hacer un monitoreo
constante en multiples frecuencias del espectro electromagnético a estados bajos y altos de
actividad.

Se han realizado estudios multifrecuencia con el fin de obtener la correlacién entre bandas de
campaias de observacion de tiempos relativamente cortos (desde horas hasta afos) y se han
encontrado distintos indices de correlacién dependiendo del rango de energia que se estudie o de
la escala temporal de cada punto de la curva de luz.

Como se mencioné en la seccién anterior, este trabajo es la continuaciéon del estudio del blazar
HBL Mrk 421 de Gonzalez et al. (2019) en un intervalo largo de tiempo, de mas de 15 afos. Con
los resultados de esta fuente nacen las preguntas, ;es normal para los blazares como Mrk 421 de
tener emision correlacionada o es tunica para esta fuente?, si existen en otras fuentes jcomo es el
comportamiento de sus correlaciones? y jestas correlaciones son de una pendiente tnica?

El objetivo de este trabajo es obtener correlaciones en un largo periodo de tiempo de curvas de
luz simultaneas en rayos X y en rayos y de una muestra de blazares de tipo HBL para responder

las anteriores preguntas y encontrar similitudes entre fuentes.
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CAPITULO

SELECCION Y DESCRIPCION DE LA MUESTRA DE FUENTES BL LAC

Desde el descubrimiento del primer blazar en TeV en 1992, Mrk 421 [69], el niimero de blazares
BL Lac de tipo HBL detectados ha crecido gracias a los observatorios Cherenkov atmosféricos de
altas energias y a los estudios multifrecuencia.

Los blazares HBL tipicamente presentan emisiéon baja y poca amplitud de variabilidad en la
banda de radio, igualmente en el 6ptico y rayos y de MeV a pocos GeV. Las amplitudes de
variacion que exceden en mas de un orden de magnitud su amplitud promedio se observan en
rayos X y rayos y de TeV. Temporalmente, la variabilidad es mayor en fotones con longitudes
de onda mayores, como IR y 6ptico, que en fotones de mayor frecuencia como rayos X y rayos y.
Esto debido a que el enfriamiento de fotones a mayores energias es mas rapido. Igualmente los
blazares HBL presentan luminosidad bolométrica alta con valores de ~ 10%° erg s~ (aunque no
mayor como los FSRQ con valores de ~ 10%° erg s71) [70], dominando la emisién aquellas bandas
en donde se encuentra el pico de su distribucién espectral. Como ejemplos de blazares HBL con
alta emision en rayos X y rayos y se tiene a Mrk 421 y Mrk 501 ([71], [72]) que ademas presentan
alta variabilidad en estas bandas. Con menos variabilidad tenemos como ejemplo la fuente 1ES
1959+650 [73].

En este capitulo se presenta la seleccion de la muestra de blazares estudiados que pasaron
los criterios de seleccién. Las fuentes fueron seleccionadas del catélogo TeVCat!. Para la eleccién
de estas fuentes se tomé en cuenta varias caracteristicas observables: (1) fuentes que presentan
emision en rayos y de TeV, es decir, blazares de tipo BL Lac HBL, (2) fuentes con energia
de deteccién > 200 GeV e indice espectral promedio de a ~ 2, para garantizar que la fuente

emite hasta TeV y (3) con un corrimiento al rojo z < 0.15, debido a que a distancias mayores la

Ihttp://tevcat.uchicago.edu/
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Flujo | Energia Indice
Fuente “ (Crabs) (GeV) | Espectral Detector
Mrk 421 0.031 0.30 500 2.2 Whipple
Mrk 501 0.034 X 300 2.72 Whipple
1ES 1959+659 0.048 0.64 600 X Telescope array
1ES 0229+200 | 0.1396 | 0.018 580 2.5 H.E.S.S
H 1426+428 0.129 0.03 2500 3.5 Whipple
1ES 2344+514 0.044 0.07 350 2.46 Whipple
PKS 2005-489 0.071 0.03 400 3.2 H.E.S.S
TXS 0210+515 0.049 X 300 1.9 MAGIC
PKS 2155-304 0.116 0.15 300 3.53 Durham
RGB J0710+591 | 0.125 0.03 300 2.69 VERITAS
1ES 0806+524 0.138 0.018 300 2.65 VERITAS
RGB J0152+017 | 0.08 0.02 300 2.95 H.E.S.S
1ES 1312-423 0.105 0.005 280 2.85 H.E.S.S
Mrk 180 0.045 0.11 280 X MAGIC
1ES 1215+303 0.131 0.035 250 X MAGIC

Tabla 2.1: Muestra inicial se compone de 15 objetos HBL, con z<0.15 y con energia de deteccién
mayor a 200 GeV. En la tabla se muestra la distancia de la fuente, el flujo en unidades de Crabs,
la energia minima de deteccién en GeV, el indice espectral y el instrumento de deteccion. Los
objetos en color azul son los que conforman la muestra final. Las casillas sin informacién se
llenan con una X. Informacién obtenida de http://tevcat.uchicago.edu/

atenuacién de fotones de energia >200 GeV debida al EBL es mayor al 20% (ver figura 1.8). Con
estos requerimientos la lista de objetos que se obtuvo se muestra en la tabla 2.1.

Nuestro interés esta en determinar si existe correlaciéon entre la emisién en las bandas de
rayos X suaves y rayos y de TeV, por lo que de la lista total de objetos se tomaron las fuentes
que han sido monitoreadas en ambas bandas de forma simultanea. Los datos se obtuvieron de
una busqueda bibliografica extensa de trabajos multifrecuencia hasta a finales del 2020. Se
encontraron observaciones simultdneas en los rangos de energia de interés para 4 fuentes de las
14 iniciales. Las fuentes que conforman la muestra de estudio de esta tesis son: Mrk 501, 1ES
1959+650, PKS 2155-304 y 1ES 2344+514. En el capitulo 3 se detallan los trabajos y archivos

donde se obtienen las curvas de luz simultaneas para la muestra.

2.1 Instrumentos de observacion

En la tabla 2.1 se enlistan los instrumentos que detectaron a las fuentes por primera vez en
energias de TeV. Estos instrumentos, generalmente telescopios Cherenkov atmosféricos (Imaging
Atmospheric Cherenkiv Telescopes, IACTs), han continuado monitoreando a las fuentes de la
muestra de este trabajo a energias de TeV. Para rayos X las fuentes son monitoreadas con satétiles

orbitando la Tierra. A continuacion se presenta brevemente cada uno de los instrumentos.
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2.1.0.1 IACTs

* MAGIC

El observatorio de Cherenkov MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov
Telecopes por sus siglas en inglés) es un arreglo de dos telescopios ubicados a una altura de
2200 m. s. n. m. en el Observatorio del Roque de Los Muchachos, La Palma, Islas Canarias,
Espania. Ambos telescopios miden 17 metros de diametro y operan juntos de manera
estereoscopica, analizando solamente los eventos que se observan en ambos telescopios
simultaneamente. Cubren un campo de visién de ~3.5°. El sistema es capaz de detectar
cascadas de particulas iniciadas por rayos y en el rango de energia entre ~50 GeV y ~
50 TeV con una sensibilidad de ~0.6% el flujo de la Nebulosa del Cangrejo arriba de 250
GeV en 50 horas de observacion. Durante los anos 2011 y 2012 se realizaron mejoras al
sistema permitiendo detecciones del 5% del flujo de 1a Nebulosa del Cangrejo en 1 hora de

observacion [74].

* VERITAS

El observatorio VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System por
sus siglas en inglés) es un arreglo de tipo IACT compuesto por 4 telescopios Cherenkov
cada uno de 12 metros de diametro. El area efectiva del espejo alcanzada por todos los
telescopios es de 106 m? y cubre un campo de visién de 3.5° de didmetro. El experimento se
ubica en el Observatorio Fred Lawrence Whipple en el sur de Arizona, Estados Unidos a
una altura sobre el nivel del mar de 1268 m. El sistema opera en el rango de energias entre
~100 GeV y ~50 TeV. VERITAS tiene una sensibilidad para detectar el ~5% del flujo de la

Nebulosa del Cangrejo con una significancia de 50 en un tiempo de 1 hora [75].

¢ Whipple 10m

El telescopio Whipple 10 m estd ubicado en el Observatorio Fred Lawrence Whipple a una
elevacion de 2312 m s. n. m. Fue construido en 1968 siendo el telescopio Cherenkov de aire
mas sensible y el primero en detectar las primeras fuentes galacticas y extragalacticas
del cielo en VHE [76] hasta la construccién de HEGRA en 1987. El telescopio es un
reflector 6ptico de 10 metros de diametro compuesto por 248 espejos esféricos de vidrio. La
sensibilidad de energia y el campo de vision fueron cambiando a lo largo del tiempo desde
un umbral de energia de 700 GeV y un campo de vision de 3.3° entre 1982 y 1987, hasta
un umbral de 340 GeV y un campo de visién de 2.8° entre el 2003 hasta la actualidad [76].
En 1998 la Colaboracion de Whipple se convirtié en la Colaboraciéon VERITAS quienes
usaron los conocimientos aprendidos durante la operacién de Whipple en el mejoramiento
de VERITAS. Whipple actualmente se esta preparando para ser dado de baja después de

cuarenta afos de servicio.

* HEGRA
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El observatorio HEGRA (High Energy Gamma Ray Astonomy por sus siglas en inglés) operd
desde 1987 hasta el 2002. Era un sistema de 5 telescopios de Cherenkov ubicado en las Islas
Canarias, a una altitud de 2200 metros sobre el nivel del mar en Roque de los Muchachos,
La Palma. Los 5 telescopios operaban de forma estereoscépica detectando cascadas de
particulas en la atmésfera. Su energia umbral de observacién era de 500 GeV + 100 GeV,
su resolucion angular era de 2° y su sensibilidad era de 0.3 C.U. en aproximadamente
1 hora de observacion para observaciones sin fondo y de 0.03 CU en ~ 100 horas para

observaciones con fondo dominante [77].

* HLE.S.S

El telescopio H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System por sus siglas en inglés) ubicado
en Khomas Highland en Namibia, en el sureste de Africa, a una altitud de 1800 m. sobre
el nivel del mar. H.E.S.S es un arreglo de cinco telescopios Cherenkov atmosféricos. La
primera fase de H.E.S.S (CT1-4) empezé en el 2003 con cuatro telescopios de 12 metros
de diametro sensible a un rango de energia entre 0.2 TeV a decenas de TeVs y un campo
de vision de 5° de diametro [78]. En el 2012 que se anadi6 el quinto telescopio (CT5) en el
centro del arreglo CT1-4 de 28 metros de diametro reduciendo la energia umbral a ~50

GeV [79] y con un campo de vision de 3.5° de diametro.

Umbral de
Energia (TeV)
MAGIC ~ (0.05 - 50)

VERITAS ~ (0.1 -50)

IACT

Whipple > 0.34
HEGRA > (0.5 +0.1)
H.E.S.S. > 0.2

Tabla 2.2: Lista de instrumentos IACT que monitorean constantemenente a los cuatro objetos de
la muestra. En la tabla se muestra el umbral de energia de observacion de cada uno.

2.1.0.2 Observatorios en rayos X
* Swift

El satélite Swift cuenta con tres instrumentos a bordo, cada uno observa a bandas de
energia diferentes: UVOT (UV/Optical Telescope) entre el cercano UV y éptico, XRT (X-ray
Telescope por sus siglas en inglés) a energias de 0.2 a 10 keV y BAT (Burst Alert Telescope
por sus siglas en inglés) a energias de 15 a 150 keV. El instrumento XRT es un detector
formado por camaras CCD (Charge-Coupled Device) con capacidad para medir posicion,
energia y tiempo de los fotones por lo tanto proporciona imagenes, espectros y curvas de

2

luz. Su sensibilidad es de 2x107 erg cm™2 s™! en 10* s. Tiene varios modos de lectura,
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el modo imagen (IM), modo fotodiodo (PD), modo windowed timing (WT) y el modo photo-
counting (PC) que se diferencian por la tasa de conteo medida. Los modos usados en los
datos recopilados en este trabajo son el WT y PC, el WT se usa para flujos menores a 5000

mCU y el modo PC para flujos menores a 1 mCU? [80].

¢ RXTE

El instrumento RXTE (Rossi X-ray Timing Explorer por sus siglas en inglés) fue lanzado el
30 de diciembre de 1995 a una altitud de 580 km, en una 6rbita circular y estuvo en uso
hasta enero del 2012. La misién consistia de 3 experimentos: (1) PCA (Proportional Counter
Array) que era sensible en el rango de energias de 2 a 60 keV, contaba con un area de ~
6500 cm? y tenia una resolucién de energia de ~ 18% a 6keV; (2) HEXTE (High Energy
X-ray Timing Experiment) que era sensible en el rango de energias entre 15 y 200 keV,
con un 4rea efectiva de ~1600 cm? y una resolucién de energia de ~ 16% a 60 keV [81] y
(3) ASM (All Sky Monitor) el cual detectaba 80% del cielo en una érbita, observando en el
rango de energias 2 a 12 keV [82]. RXTE presentaba una fina resolucién de tiempo, desde
escalas de microsegundos con una resolucién espectral moderada en un amplio rango de
energia para explorar la variabilidad de las fuentes en rayos X. En los datos recopilados de

este trabajo se usan los instrumentos PCA y ASM.

¢ Chandra (CXO0)
El Observatorio de rayos X Chandra (CXO) se lanzé el 23 de julio del 1999 y empezé a

observar el 12 de agosto de 1999. Chandra es muy eficiente para la obtencion de imagenes
de tamarfio menor al segundo de arco y para la obtencion de imagenes espectrométricas en
la banda de 0.08 a 10 keV. El observatorio se ubica a una orbita con trayectoria eliptica, con
altitud de 10,000 km en el perigeo y 140,000 km en el apogeo y completa una érbita en 63.5
horas [83]. Chandra se divide en subsistemas y cada uno trabaja con instrumentos inde-
pendientes. El conjunto de datos usados en este trabajo fue observado por el espectrémetro
LETG (Low Energy Transmission Granting) junto con el detector ACIS-S (Advanced CCD

Imaging Spectrometer por sus siglas en inglés).

Rango de
L5 02 Energia (keV)
Swift-XRT 0.2-10
RXTE-PCA 2-60
RXTE-ASM 2-12
Chandra 0.08 - 10

Tabla 2.3: Lista de satelites que observan en rayos X y monitorean constantemenente a los cuatro
objetos de la muestra. En la tabla se muestra el rango de energia de observacién de cada uno.

2mili Unidades de Crab.
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2.2 Fuentes de la muestra

2.2.1 Markarian 501

Markarian 501 o Mrk 501, es un blazar ubicado en la constelaciéon de Hércules, con Ascenciéon
Recta (RA) de 16753™52.21° y Declinacién (Dec) de 39.76° en Sistema de coordenadas ecuatoriales
(EqJ2000.0) y a un corrimiento al rojo de z = 0.0337. Primero fue catalogado en un catastro en la
longitud de onda del ultravioleta [84], posteriormente fue detectado en rayos y junto con Mrk
421 en 1996 por el observatorio Cherenkov atomosférico Whipple 10m a energias mayores de 300
GeV [85].

Figura 2.1: Imagen en éptico del blazar Mrk 501 tomada por el SDSS (Sloan Digital Sky Survey).

Mrk 501, con un SMBH de (1.5 - 5) x108 M, [86], est4 entre los blazares tipo BL Lac mas
prominentes debido a su luminosidad alta (en el pico de sincrotrén con un valor ~ 104? erg s71,
y en el pico de TeV con un valor de ~ 10** erg s~ [87]) y cercania que permiten observaciones
significantes en periodos de tiempo relativamente cortos. La absorciéon de fotones debido al EBL
para un z = 0.03 en el intervalo de 1 a 10 TeV cuantificada por el factor de atenuacién e~ toma
valores entre el 20% al 60%, respectivamente [45].

Esta fuente, tiene una alta y rapida variabilidad en flujo principalmente en rayos y desde escalas
de tiempo de meses, dias [72] y hasta minutos [88]. Estos episodios de rapida variabilidad ponen
limites en el tamano de la regiéon emisora que es mas probable que se encuentre en el chorro
relativista.

En el ano 1997, Mrk 501 se observé en un estado de intensa actividad en rayos y de TeV a flujos
de hasta 10 veces el flujo de la Nebulosa del Cangrejo ([89], [90]) y presenté correlaciéon con la
emission en rayos X a escalas de tiempo de dias ([72], [91], [92], [93], [90]). Durante este estado
excepcionalmente alto, el pico de sincrotrén se presenté a una energia de 100 keV, indicando
un aumento en la posicién en energia de este pico por al menos dos 6rdenes de magnitud ([72],
[94],[95]). Otros ejemplos de este comportamiento incluyen la rafaga de junio de 1998 en las
bandas de energia de keV y TeV, en la que se observ6 un desplazamiento hasta energias de

250 keV [96]; y la rafaga que acontecié a mitad del afio 2012 en donde los picos de baja y alta

30



2.2. FUENTES DE LA MUESTRA

energia del SED se desplazaron hasta energias de 5 keV y 0.5 TeV, respectivamente, durante
una fraccién grande del tiempo de observacién, haciendo el comportamiento de Mrk 501 como
el de una fuente EHBL (extreme high-frequency-peaked). Sin embargo en estados bajos de la
fuente se ha observado el primer pico entre intervalos de energia desde 0.5 keV hasta 20 keV [96].
Estos resultados sugieren que las energias pico de las componentes del SED no estan a energias
caracteristicas fijas, sino que dependen del estado de actividad de la fuente.

En cuanto a la descripcién de los espectros observados en rayos y de TeV y rayos X, se tiene que
para los rayos y en general es estadisticamente correcto utilizar un modelo de ley de potencias
para energias entre 1 a 10 TeV. Sin embargo, en periodos de alta actividad es necesario agregar
al especto a energias menores a 1 TeV un término para describir la visible curvatura que aparece
debido al pico de TeV (e.g. [97]1[98], [99]).

Para rayos X, el modelo mayormente usado para modelar el espectro observado a energias entre
2 a 10 keV es una ley de potencias y la densidad columnar de la fuente tiene valores entre (1.55
- 1.73) x10%° ¢cm™2. Sin embargo, hay casos en los que se usa una ley de potencias quebrada
(como las observaciones de 1997 [100]), o una ley de potencias con un corte exponencial (como las
observaciones de 1998 [100]). En un rango mas grande de energia (0.3 a 10 KeV) el espectro es
modelado con una funcién log parabola ([75], [101]).

Varios estudios multifrecuencia de Mrk 501, apoyan el escenario del modelo estandar sincrotrén-
Compton auto inducido de una zona; en donde los fotones en TeV son emitidos via Compton

Inverso por los fotones sincrotrén en rayos X de la misma poblacion de electrones.

2.2.2 Correlaciones observadas

Para las observaciones de Mrk 501 en los afios 1997 y 1998, Gliozzi et al. (2006) [100] observa
correlaciones modeladas con una ley de potencias, Fyy oc F. Se encuentra que para rayos y de
1 TeV y rayos X de 2 a 20 keV de energia la correlacion para mayo de 1997 es lineal, con un
indice de a =0.99 +0.01 como se observa en el grafico (a) de la figura 2.2. La correlacién para las
observaciones de una rafaga en junio de 1998 es cuadratica con a =2.07 +0.36 (grafico (b.1) de la
figura 2.2), mientras que la observacién de la campana entera de 1998 la correlacion se vuelve
lineal (grafico (b) de la figura 2.2). En las observaciones de ambos afios es evidente la dispersion
de los flujos a niveles altos, esto sugiere la presencia de una actividad no correlacionada en estas
dos bandas de energia. Este mismo comportamiento se reporté para Mrk 421 en Gonzalez, et
al. (2019) [1]. Tavecchio et al. (2001) [95] hace un estudio del comportamiento espectral en el
periodo entre abril de 1997 a junio de 1998 y también obtiene las correlaciones en estas épocas
encontrando una pendiente lineal para estados bajos de flujo y una pendiente mas inclinada a
niveles mas altos de flujos, y propone que puede deberse a la evolucién del espectro, el cambio
que sufre el espectro en flujo y en energia al entrar en un estado de actividad. En el modelo de
evolucion del espectro de Mrk 501 que se detalla en el trabajo, el espectro de un estado alto se

reproduce al variar la energia de los electrones y,. Este parametro depende linealmente, en el
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régimen de Klein-Nishina, del flujo del pico de TeV, mientras que depende cuadraticamente del
flujo en el pico sincrotrén ([95] [31]).

En Amenomori et al. (2003) [61] se hace una comparacién de la componente de sincrotrén del
espectro de Mrk 421 y el de Mrk 501. Para Mrk 501 se observa que el pico se traslada en energia a
medida que la fuente cambia de actividad, esto es, el pico se localiza a mayores energia cuando la
fuente estd en un estado activo, para Mrk 421, en cambio, el pico permanece en la misma energia.
Se considera que para el caso de Mrk 421 la variacién temporal del flujo podria ser debido a un
incremento de la densidad de particulas -una inyeccién de particulas-, mientras que para Mrk
501 la variacion es causada por el incremento de la energia de las particulas como se propuso
anteriormente en Tavecchio et al. (2001) [95].

Se encuentra también que las correlaciones dependen de las bandas de energia del espectro que
se consideran, por ejemplo, Katarzynski et al. (2005) [60] muestra que la correlacion de Mkn 501
en la observacion de 1997 depende fuertemente del ancho y la posicién de las bandas espectrales
que se estan comparando. Aqui reportan una correlacién para Mrk 501 con un indice entre lineal
y cuadratico de a = 1.7 +£0.50 con las observaciones de Whipple (>350GeV) y OSSE (50 - 150 keV)
y una correlaciéon mayor a cuadratica con indice a = 2.69 + 0.56 con las observaciones de Whipple
(>350GeV) y ASM-RXTE (2-10 keV) como se observa en la grafica (b.1) de la figura 2.2. Estas
diferencias de correlacion sugieren que hay una diferencia significante entre la emisién antes del
pico (2-10 keV) y después del pico sincrotron (50-150 keV).

2.2.3 1ES 1959+650

El blazar 1ES 1959+650 esta localizado en el hemisferio norte entre las constelaciones de Draco y
Cefeo en las coordenadas AR de 19" 59™ 59.85° y Dec de 65.15° (EqJ2000.0), a un z = 0.048 [102].
Fue observado por primera vez en 1991 en la banda de radio por el telescopio Green Bank de la
National Radio Astronomy Observatory (NRAO, por sus siglas en inglés) [103], un afno después
fue observado en rayos X y catalogado en el catastro Eistein Slew [104].

La morfologia de la fuente se conocié por medio de observaciones en las bandas de radio,

6ptico y rayos X [106]. Especificamente, las imagenes en la banda del éptico observadas con NOT
muestran a 1ES 1959+650 con una estructura compuesta por una galaxia eliptica, un disco y
trazas de lo que parece polvo circundante (Fig 2.3, [105]) y con una variabilidad alta. Tiene un
agujero negro de masa ~ 1.5x10% M, [107] y una luminosidad en rayos X entre 10%3 a 10** erg
s~! y luminosidad en rayos y de 10** erg s~ [73].
Debido a las grandes emisiones en rayos X y a su bajo corrimiento al rojo, se le consider6 un
candidato a ser fuente de emision en rayos y. Observaciones en esta banda iniciaron con el
instrumento EGRET (por sus siglas en inglés Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope)
para rayos gamma de MeV a GeV y con el experimento Utah Seven Telescope Array que fue el
instrumento que lo detect6 por primera vez a energias de TeV en 1997 con una significancia de
3.90 [108].
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Figura 2.2: Correlaciones de Mrk 501. Los paneles (a), (b) y (b.1) son del ano 1997 y 1998 y
junio de 1998, respectivamente reportadas en Gliozzi et al. (2006) [100] y el panel (a.1) son las
correlaciones reportadas en Katarzynski et al. (2005) [60].

1ES 1959+650 es el tercer blazar BL Lac descubierto, después de Mrk 421 y Mrk 501, en haber
sobrepasado el flujo de la Nebulosa del Cangrejo [109], esto ha permitido obtener curvas de luz
en rayos Yy a escalas de tiempo cortas (hasta minutos) y distribuciones espectrales con buena
estadistica [73].

Desde su primera deteccion esta fuente ha presentado varios episodios de alta actividad, una
de las rafagas mas notables observada por el observatorio Whipple sucedié en mayo del 2002
cuando alcanz6 flujos de 4-5 CU (Crabs Units, por sus siglas en inglés) sin contraparte en rayos
X [73]. A estos tipos de rafagas se les conoce como rafagas “huérfanas”. Los autores reportaron
una correlacién entre la emision de rayos y de TeV y rayos X a lo largo de la camparfia (mayo a
agosto, 2012) excepto durante el tiempo del acontecimiento de la rafaga (ver figura 2.4). Através
del tiempo esta fuente se ha diferenciado de otros blazares BL Lac por la presencia de estas
rafagas sin contraparte. Por ejemplo la “anti rafaga” reportada en Aliu, et al. 2013 [110] de
octubre del 2011, la emisién en rayos X observada con el instrumento RXTE-PCA a energias 2 a

10 keV se detect6 con mucha variabilidad, y alcanzé un maximo en octubre del 2011, mientras
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Figura 2.3: Imagen éptica de 1ES 1959+650 (izquierda) y a la derecha la imagen con su galaxia
eliptica sustraida. Estas imagenes fueron obtenidas por el Telescopio ()ptico Noérdico (NOT) en
La Palma, Espana [105].

que la emision de altas energias en TeV medida por VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging
Telescope Array System) con una significancia de 16.4 0 mantuvo un estado bajo. Otro ejemplo
es el evento detectado en 2012 en donde se observé un incremento en la actividad de rayos y
a muy altas energias sin una actividad simultanea en rayos X ni en flujos a frecuencias en el
ultravioleta [111].

La variabilidad correlacionada entre las bandas de rayos y de TeV y rayos X generalmente se
explica con el modelo estandar lepténico, el modelo SSC, mientras que la falta de correlacion se
puede explicar mediante otros modelos o con cambios en la estructura del chorro.

Entre los modelos propuestos para modelar las rafagas huérfanas estan el modelo SSC de
multiples zonas como Katarzynski et al. (2010) [64]; modelo lepténico de emision EC; modelos
que incluyen campos magnéticos alineados al eje del chorro; modelos hadrénicos; modelos de
emision reflejada, entre otros ([73], [112], [113], [114]).

2.2.4 PKS 2155-304

PKS 2155-304 es un blazar tipo BL Lac localizado a una distancia de z = 0.116 [115] ubicado en
el hemisferio sur en la constelacién Piscis Austrinus, con coordenadas ecuatoriales RA de 21"
58™ 52.06° y Dec de -30.22°.

La fuente, con un SMBH de masa ~ 2.09x10% M, [117] y una luminosidad en rayos X de
~ 1.26x10% erg s™1 [73], fue descubierta en 1969 en la banda de radio por el catastro Parkes
Radio Survey, del cual lleva su nombre de PKS [118] y hasta 1979 se detect6 en rayos X por el
satélite HEAO-1 [119]. Por su naturaleza variable y su polarizacion éptica fue catalogado como
un blazar tipo BL Lac ([120], [121]). Se detect6 por primera vez en rayos y de TeV en 1996 con
el telescopio atmosférico Cherenkow Durham Mark 6 [122] y es observado regularmente por el
observatorio H.E.S.S (High Energy Stereoscopic System por sus siglas en inglés) desde el 2004
[123]. Generalmente los blazares son observados cuando presentan un estado activo, sin embargo
PKS 2155-304 y Mrk 421, son excepciones pues gracias a su emisién alta en TeV y a su alta

variabilidad, su monitoreo casi continuo da informacién sobre cudl es el proceso de disipacion de
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Figura 2.4: Correlacion de la observaciéon del 2002 de 1ES 1959+650 reportada en Krawczynski
et al. (2004) [73]. Los circulos vacios con mayor valor en el flujo de rayos y son los de la rafaga
huérfana.
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Figura 2.5: Izquierda: Imagen en 6ptico de PKS 2155-304. Crédito: ESO-DSS2. Derecha: Imagenes
en rayos y tomadas por H.E.S.S [116].

energia en el chorro no solamente en estados de alta actividad [124].

Se han hecho estudios para cuantificar su alta variabilidad y poner limites a caracteristicas
fisicas generalmente del chorro por medio de la distribucién espectral de potencias (PSD por
sus siglas en inglés), P(v) x v~#, P(v) se obtiene como la transformada de Fourier del SED, en
donde v es la frecuencia temporal y  es la pendiente. En Goya, et al. (2020) [124] se encontré
dos diferentes pendientes: (1) § ~ 1.8 para la variabilidad en frecuencias de radio, infrarrojo y
6ptico y (2) B ~ 1.2 para energias de rayos X y rayos ¥, indicando que los procesos estocasticos

de la variabilidad tienen diferentes origenes. Diferentes valores de § se han reportado en varios
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Figura 2.6: Correlacién de la observacion de la excepcional rafaga observada en julio del 2006 de
PKS 2155-304 y reportada por Aharonian et al. (2009, flare) [46]. La tendencia de la correlacién
es cubica.

trabajos ([125], [126], [127]), atribuyendo las diferencias al tamarfio de la regién de emisién o a
las escalas de tiempo de enfriamiento de las particulas. Con estos resultados no es sencilla la
descripcion espectral dentro de un modelo simple como el lepténico SSC.

En julio del 2006 se detect6 variabilidad correlacionada entre las bandas de rayos X y rayos
Yy de TeV descrita como una relacién cubica (ver la figura 2.6). Este estado activo de rapida
variabilidad (~ horas) consté de dos rafagas en rayos y detectados con H.E.S.S con valores de
flujo expecionales: el primero 40 veces mayor que el flujo promedio [121] y el segundo ~ 22 veces
el flujo promedio. Fue posible obtener correlacion en la segunda rafaga con las bandas de rayos X
y Optico, a pesar de que el flujo increment6 en un factor 2 y 15%, respectivamente [46].

Otro ejemplo de correlacién se observé en el 2015 para las bandas de enrgia de TeV y 6ptico
quienes presentan un crecimiento de actividad sin contraparte en rayos X ni en rayos y de MeV
hasta varios dias después. Sin embargo en el 2016 se reporta una rafaga huérfana observada
solamente en la banda del éptico y del UV, este caso no habia sido observado antes en esta fuente
[121].

La relacion cuibica en la correlacion entre la emision de rayos y y rayos X del 2006 mencionada
anteriormente (figura 2.6), junto con la deteccién de rafagas huérfanas y el atraso de las rafagas
en diferentes bandas ponen a prueba los modelos simples de mecanismo de emisién como el
modelo SSC de una zona y se propone que el chorro podria estar formado por dos zonas de emisién

como se propone en Katarzynski et al. (2010) [64].
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2.2.5 1ES 2344+514

El blazar 1ES 2344+514 localizado en las coordenadas (J2000) AR de 23"47™m(04.83% y Dec de
31.70° fue identificado como un objeto BL Lac por la falta de lineas de emisién en el 6ptico con
ancho equivalente > 5A. Su corrimiento al rojo de z = 0.044, determinado por medio de lineas de
absorcion [102], 1o hace en uno de los blazares BL Lac mas cercanos (luego de Mrk 421 y Mrk
501) [128]. Se detect6 por primera vez en el programa de bisqueda de objetos BL Lac Einstein
Slew Survey en la banda de rayos X con energias entre 0.2 a 4 keV ([128], [129]).

23.85 23.8 23.75 23.7
RA [h]

Figura 2.7: Mapa del cielo del blazar 1ES 2344+514. La figura muestra el exceso de eventos
arriba de 300 fotoelectrones que corresponden a rayos y de energia de 180 GeV [130].

En diciembre de 1995, 1ES 2344+514 fue detectado en rayos y de altas energia (> 300 GeV)
por el observatorio Whipple durante una rafaga de alta intensidad, con un flujo de F(>350GeV)
=6.6+1.9x 10 em™2 s71, correspondiente a 63% el flujo de 1la Nebulosa del Cangrejo. ([128],
[129]).

Por medio de observaciones multifrecuencia se han observado caracteristicas fisicas de esta
fuente tales como una luminosidad en rayos X entre 3.98 x10*? erg s—1 y 1.58 x10*3 erg s—1

y en rayos y de un valor de 2.51 x10*?

erg s—1, la masa de su agujero negro supermasivo de
~10®-80£0.16) 31 ' 1131] medida en 6ptico y el Very Long Baseline Array que observa un chorro
muy colimado que se extiende ~ 10 pc en la banda de radio. [132] del centro y con velocidades
aparentes de < 3c [133]. El chorro después de la parte mas colimada se curva 25° y se amplia
en un cono de 35° de angulo de apertura [132], esta caracteristica va en contra de la definicién
de FR-I, categoria a la cual pertenece esta fuente. Se muestra a escalas de kpc una estructura
brillante a 1.4 GHz que se observa también en rayos X, dado a que no se observan fuentes en las

cercanias angulares, se propone que tiene relacion con el centro del AGN [9]; o que al curvarse el
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chorro este interactia con el medio intergalactico, dando lugar a un punto caliente observable en
radio. Mas observaciones se requieren para concluir mas sobre esta estructura.

Durante el estado de actividad de 1995 mencionado anteriormente se catalogé a la fuente como
un objeto EHBL por un desplazamiento del pico sincrotrén del SED a energias mayores por
un factor de 30. En los anos siguientes la fuente estuvo en un estado bajo, su deteccion fue de
baja significancia y sin evidencia de alguna actividad alta [128]. Fue hasta las observaciones en
rayos y de TeV en 2005 y 2006 realizadas por MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging
Cherenkov Telecopes por sus siglas en inglés) [130], en el periodo 2007-2008 por VERITAS [132]
y en el 2016 por FACT que se detectaron estados de rafaga en la fuente [129].

En los estudios de estados bajos ([130], [9]) el modelo SSC de una zona describe las observaciones
de forma satisfactoria. Sin embargo Albert, et al. (2007) [130] también utiliza un modelo SSC
de dos zonas auto consistente pues las observaciones en radio muestran que se generaron de un
volumen mas grande que para rayos X y rayos y de TeV. Para los estados altos en Accicari, et al.
(2020) [129] se construye una SED en el marco de un modelo lepténico y hadrénico.

El monitoreo multifrecuencia de 1ES 2344+514 ha sido escaso por lo que se necesita ampliar la
muestra temporal para concluir sobre las correlaciones entre bandas. Para la camparia entre el
2007 y 2008 estudiada en Accicari et al. (2020) [129] y en Kapanadze et al. (2007) [134] reportan
correlaciones en diferentes bandas. Los flujos de rayos X en el rango de energia entre 0.3 y 2
keV y el rango de energia de 2 a 10 keV estan fuertemente correlacionados con un coeficiente de
Pearson de a = 0.84, para las bandas entre rayos X y rayos y de TeV la correlacién tiene un indice
de Pearson de 0.60. La fuente presenta poca correlacion entre las bandas de rayos X en el rango
de energia entre 0.3 y 10 keV y el flujo medido con UVOT con coeficientes de Pearson entre 0.34 y
0.51. Las rafagas en rayos X no estuvieron acompanadas por crecimiento de actividad entre el
optico y el UV, esto de nuevo pone en dificultades en el modelo SSC de una zona y mas bien este
resultado podria estar relacionado a la presencia de dos poblaciones diferentes de particulas en el

chorro que producen la emisién en rayos X y en UV.
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CAPITULO

METODOLOGIA

En el capitulo anterior se presentaron los cuatro blazares que constituyen la muestra de estudio
y sus resultados mas relevantes sobre la correlaciones observadas entre distintas bandas electro-
magnéticas. En este capitulo se presenta la descripcién y unificacién de los datos de las curvas de

luz de rayos X y rayos y de TeV para posteriormente poder relizar la correlacién total.

Para obtener las correlaciones es necesario comparar dos curvas de luz, en este caso, la curva
de luz de rayos y de TeV y la curva de luz de rayos X suaves, en el mismo periodo de tiempo. Las
escalas temporales de las curvas de luz deben ser similares y los puntos de flujo deben ser lo mas
simultaneos posibles. Esto significa que la correlacion se hace solamente con algunos puntos del
numero total en la curva de luz reportada.

Como se mencion6 en la seccién anterior, para obtener los datos se realizé una bisqueda en la
literatura de los trabajos multifrecuencia de los cuatro blazares de la muestra. Cada articulo
presenta un conjunto de datos de distintas campanas de observaciéon con unidades y umbral de
energia diferentes entre si. Para poder comparar los conjuntos de datos es necesario unificarlos
tanto en unidades como en umbral de energia.

En esta seccién se presenta la descripcién de los trabajos multifrecuencia de donde se obtuvieron
las curvas de luz, la descripcion de la homogenizacion de los datos y el método estadistico de

D’Agostini para cuantificar la correlaciéon observada.

3.1 Markarian 501

Para obtener la correlacién entre rayos y de TeV y rayos X suaves de Mrk 501 se extrajeron datos
de 4 trabajos. Cada trabajo estudia campanas en diferentes épocas de tiempo y observaciones

a diferentes umbrales de energia y con diferentes unidades. Para la homogeneizacion de las
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. ; Fecha de _ Estado de
Periodo | Articulo observacién rayos X rayos y - actividad
.. Whipple y
Periodo 1 Gliozzi, 1997 RXTE-PCA HEGRA 2.25h Estado activo
(2006) 2-20keV
a >1TeV
.. Whipple y
) Gliozzi, RXTE-PCA .
Periodo 2 (2006) 1998 9-90keV HEGRA 241 h Estado bajo
a >1TeV
. Whipple y
) Gliozzi, RXTE-PCA .
Periodo 3 (2006) 1999 9-90keV HEGRA 757h Estado bajo
a>1TeV
. MAGIC y
Periodo 4 AIQ%IZS;C’ MMarZZOO"S o R;(Tlgl'{P\C,A VERITAS | 1.51h |  Estado bajo
avo © a >300 GeV
MAGIC
. Ahnen, Marzo a Swift-XRT ]
Periodo 5 2018 Julio 2012 9-10keV VERITASy | 2.86 h Estado alto
a >1TeV
. ) . MAGIC y
. Furnis, Abril a Swift-XRT )
Periodo 6 92015 Agosto 2013 0.3-3keV VERITAS 4.7 h | Estado alto y bajo
a >200 GeV

Tabla 3.1: Tabla de los trabajos de donde se obtuvieron los datos de Mrk 501. La primera columna
son los nombres de los trabajos por periodos, los periodos del 1 al 3 pertenecen a los afos de 1997
a 1999 reportados por Gliozzi et al. (2006), respectivamente. La segunda columna son los trabajos
que reportan los datos, la tercera es la fecha juliana de observacién, la cuarta y quinta columnas
son los instrumentos de observacién para rayos X y rayos y, respectivamente, Z,;,, en la sexta
columna es el tiempo promedio de simultaneidad entre ambas bandas y la séptima columna es la
actividad de la fuente en los tiempos simultaneos.

2 571 en rayos vy erg ecm~2 s7! en rayos X. El

unidades de flujo se usan las unidades ph ecm™
rango de energia para rayos X se elige de 2 a 10 keV y para rayos v se elige >1 TeV debido a
que en estos rangos de energia los espectros se describen satisfactoriamente usando una funcién
de ley de potencias. En la tabla (3.1) se enlistan los trabajos de donde se obtuvieron los datos
y las caracteristicas de observacién de cada uno separandolos por periodos. A continuacién se
detalla los estados de actividad estudiado, los espectros y los métodos de homogeneizacién de

cada trabajo.

3.1.1 Periodos1-3

Los periodos 1, 2 y 3 pertenecen a los anos 1997, 1998 y 1999 estudiados por Gliozzi et al, (2006)
[100]. El trabajo estudia la fuente por 5 afios: 1997, 1998, 1999, 2000 y 2004. Sin embargo en esta
tesis no se utilizan datos del 2000 y del 2004 porque para el 2000 no hay observaciones en rayos
X y en el 2004 los datos en rayos X son solamente limites superiores. En el periodo 1, Gliozzi et al.

(2006) reporta datos de 1997 empezando el 18 de marzo, haciendo observaciones una o dos veces
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al dia en el periodo del 3 al 16 de abril, del 12 al 16 de mayo y del 12 al 16 de junio, en este tltimo
periodo la fuente entré en un estado de actividad alto extendiéndose hasta energias mayores de
los 20 TeV. Este es uno de los periodos de actividad més alto que se ha observado en la fuente. En
1998, el periodo 2, el intervalo de estudio empieza el 25 de febrero y finaliza el 29 de julio con
observaciones cada 3 6 4 dias, exceptuando ciertos intervalos en los que se observé de 1 a 5 veces
por dia, en este tiempo se detecta un incremento de actividad en rayos y de TeV y en rayos X en
las dltimas semanas de junio. En 1999, el periodo 3, RXTE observé la fuente de 1 a 3 veces cada
dia en los intervalos de 6 de mayo al 26 de mayo, del 4 de junio al 10 de junio y del 4 de julio al 5

de julio, en estos periodos la fuente se observé en estado bajo en rayos X y en rayos v.

Paralos tres periodos de observacion, el analisis espectral muestra la presencia de variabilidad
en el indice espectral para flujos en rayos X. En el estado activo de junio de 1997 se observé el pico
sincrotrén a energia de ~100 keV, dos 6rdenes de magnitud mayor que para un estado bajo. Dado
a que este pico se presenta a energias mayores a 10 keV, la observacién entre 2 y 10 keV se puede
describir con una ley de potencias. Para las observaciones de 1998 en rayos X el mejor modelo de
ajuste al espectro es una ley de potencias quebrada. Los datos también fueron modelados con
una ley de potencia y con este modelo se encontré que el indice espectral varia entre a ~1.8 y
a ~ 2.3 en un rango de 3 a 20 keV [96]. Estos valores implican que para la rafaga detectada a
finales de junio el pico sincrotrén estuvo a energias 2> 50keV, el mismo fenémeno observado que
para la rafaga de 1997, donde el pico a keVs también se desplaza a mayores energias respecto a
un estado bajo. Por dltimo en la campaiia de 1999 el espectro promedio se describe con una ley
de potencias con @ =2.32+0.01 y un pico sinctrotrén en ~ 0.4 keV segin datos publicados en la
herramienta SED Builder?!.

Para rayos y el espectro a energias mayores de 1 TeV se describe con una ley de potencias para los
tres anos de observacion. Para 1997 la ley de potencias tiene un indice espectral ~ -2 (ver figura
6 de [135]) pues se encuentra en el pico. Para las observaciones de 1998 y 1999 los espectros
se modelan con una ley de potencias a energias >1 TeV, esto es después del pico, para ambos
afnos el pico se encuentra aproximadamente a energias de 0.2 TeV [135]. El pico de TeV de 1997
comparado con el observado en los estados bajos de 1998 y 1999 se desplaza poco en energia, este
cambio puede deberse a que a TeV ya se trata el régimen de Klein-Nishina.

Los datos en Gliozzi et al, (2006) se reportan en unidades de CU a una energia >1 TeV para rayos
y y para rayos X en cts s™! en un intervalo de energia 2 a 20 keV observados por el instrumento
RXTE-PCA. Los rayos y de energias de TeV se observan con HEGRA y con Whipple-10m. Al ser
diferentes observatorios la conversién de unidades de CU a unidades cgs es diferente. Basados en
las mediciones del espectro de energias de la nebulosa del Cangrejo con Whipple, representado
por una ley de potencias [136], el factor de conversion para un flujo diferencial de 1 TeV es 1 CU
=(3.20+0.17544¢ + 0.6055) x 107! ph em™2 s~ TeV~L. Los rayos Y de HEGRA a energias >1 TeV

para la observacion de 1997 se obtuvieron de Aharonian et al, 1998 [137] y para las observaciones

https://tools.ssdc.asi.it/SED/
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Figura 3.1: Curvas de luz de los periodos de observacién de 1997, 1998 y 1999. Los datos de
rayos v, en los paneles de arriba, estan en unidades de ph cm~2 s™! con un umbral de energia >1
TeV. Los puntos azules son observados por Whipple y los verdes por HEGRA. Los rayos X, en los
péneles de abajo, estdn en unidades de erg cm™2 s™! en un intervalo de energia entre 2 y 10 keV.
Los simbolos con forma de triangulo invertido (azules para rayos vy, violeta para rayos X) son los
puntos simultdneos entre ambas bandas. La simultaneidad de los datos es en promedio de horas
(ver tabla 3.1). Las escalas temporales de los puntos de flujo varian, los rayos y para 1997, 1998 y
1999 generalmente son de 1 dia en los periodos que se realizan observaciones. Los datos de rayos
X estdn a una escala temporal desde 96 minutos hasta 1 dia para los datos de la base de datos de
RXTE (https://cass.ucsd.edu/ rxteagn/Mkn501/Mkn501.html).
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de 1998 y 1999 los datos se obtuvieron de Aharonian et al, 2001 [98]. La comparacién entre los
datos de 1997, 1998 y 1999 reportados en Gliozzi et al. (2006) y en Aharonian et al. (1998) y
Aharonian et al. (2001) indican que la conversién entre 1 CU corresponde a 24.88 x10712 ¢cm ™2
s 1ynoal7.5x10712 cm™2 s~! como se reporta en Aharonian, 2001 [98]. Dado que los datos de
rayos y se reportan a un umbral >1 TeV no fue necesario realizar algin cambio. Para rayos X, los
datos presentados en Gliozzi, 2006 a energias de 2 a 20 keV no fueron usados, en lugar de ellos
los datos en un intervalo de energia de 2 a 10 keV en unidades de erg cm™2 s™! se obtuvieron de
la base de datos de RXTE 2. Las curvas de luz de los intervalos de tiempo estudiado se presenta
en la figura (3.1). El panel superior muestra los flujos en rayos y a energias > 1 TeV y el panel
inferior los de rayos X de 2 a 10 keV de energia. Se observa una posible correlacién entre ambas

bandas de emisién en todos los afios de observacion, mas aparente para la rafaga del ano 1997.

3.1.2 Periodo 4

El periodo 4 de los datos presentados en Aleksic et al, (2015) [101] muestra la observacién de
Mrk 501 entre marzo y mayo del 2008 en multiples bandas de energia. En el tiempo de estudio la
fuente se detect6 en un estado bajo para rayos X y rayos v, con un flujo en TeV entre 10% y 20%
el flujo de la nebulosa del Cangrejo (CU). Las curvas de luz de rayos X y rayos Y muestran poca
variabilidad y no se observaron grandes incrementos de actividad hasta alrededor de 54560 MJD
(4 de abril, 2008) cuando hubo un incremento en el flujo de rayos X en el rango de energia de 0.3

a 10 keV desde Fo5_10zev ~ 1.3 x 10710 erg cm™2 s™1 hasta F 3_10zev ~ 1.7 x 10710 erg em ™2 571,

En los rayos v el flujo a energias >0.3 TeV antes del 4 de abril es menor a ~2x 107! ph em=2 57!
y después de este dia el flujo es mayor a este valor. Debido a esto se caracterizan tres intervalos
en la curva de luz: antes (Epoca 1, E1), durante (Epoca 2, E2) y después (Epoca 3, E3) del 4 de
abril en los que se realiza el analisis espectral.

Para cada uno de las 3 épocas se obtuvieron modelos espectrales para ambas bandas de
estudio. Para el flujo de rayos y en energias de TeV las observaciones se realizaron con MAGIC y
VERITAS con una energia umbral de 300 GeV. Al espectro de los rayos y se le ajusta un modelo
de ley de potencias normalizado en Ey= 1 TeV con un indice espectral constante dentro de las
incertidumbres: para el época 1 el indice espectral a =2.49+0.20, para el periodo 2 @ =2.44+0.17,
y para el periodo 3 a =2.37 +0.05. Con estos modelos reportados se hizo el cambio de umbral de
energia de >0.3 TeV a >1 TeV. La forma para hacer el cambio con modelos promedios se muestra
en la subseccién (A.2.2.1) del apéndice (A). Los flujos para esta banda se calculan a partir de una
energia muy superior a la energia pico ubicada a ~ 40 GeV. Los rayos X se ajustan a una log
parabola para energias de 0.3 a 10 keV y a una ley de potencias en el rango de 2 a 10 keV, esto
debido a que los flujos se encuentran en el maximo de la componente sincrotrén en el primer caso
(ver figura 5 de [101]). El flujo de rayos X se mide en un rango de energia de 2 a 10 keV por el

instrumento RXTE-PCA en unidades de erg cm™2 s™! por lo que a este conjunto de datos no se le

2https://cass.ucsd.edu/~rxteagn/Mkn501/Mkn501 . html
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Figura 3.2: Curvas de luz entre marzo y mayo del 2008 de Mrk 501 para el periodo 4. En 54560
MJD (4 de abril) se detect6 un crecimiento en rayos X y en rayos y medido por los observatorios
Cherenkov MAGIC Y VERITAS. El panel de arriba muestra la curva de luz de rayos y a un
umbral de energia >1 TeV. Se presentan algunos flujos negativos dado a la conversién de >0.3
TeV a >1 TeV usando modelos espectrales promedios, estos flujos negativos no fueron usados en
la correlacion total. La curva de luz de rayos X, que se muestra en el panel inferior, se mide con el
instrumento RXTE-PCA a una energia entre 2 a 10 keV. Los puntos violeta son los puntos con
una simultaneidad en promedio de 1.5 horas. Las lineas negras punteadas limitan las épocas
E1, E2 y E3 en los que se dividié la observacién. Las escalas temporales para los datos de ambas
bandas es de 1 noche.

hace cambio. Las curvas de luz de esta campana ya convertidas al umbral de energia deseado se

observan en la figura 3.2.

3.1.3 Periodo 5

En el periodo 5 estudiado por Ahnen et al, (2018) [75] se realiz6 una campaina multifrecuencia

entre marzo y julio del 2012 con méas de 25 instrumentos en los que se incluyen MAGIC y
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VERITAS para rayos y a energias de 0.2 a 1 TeV y a energias >1 TeV, y Swift-XRT para rayos X
en el rango de energia entre 0.3 a 2 keV y 2 a 10 keV. Durante la campafia, Mkr 501 tuvo una
alta actividad el 9 de junio en TeV y en rayos X. En TeV alcanzé flujos de Fs17.y = 1.0 x 10710
ph em™2 s7! (4.9 CU) a energias >1 TeV y en rayos X de Fo_10p.v =3.2x 1070 ergem™2 s7! en
el rango de energia de 2 a 10 keV. En el rango de de energias de 0.3 a 2 keV el punto de flujo
maximo se detect6é 2 dias después del 9 de junio, esto puede indicar que la actividad en rayos X
a energias menores a 2 keV tiene un patréon de variabilidad diferente que para el rango de 2 a
10 keV para esta campana. En ambas bandas se detecté alta variabilidad de escala de dias a lo
largo de la campana.

La distribucién espectral de energia en este periodo se mostré con el pico sincrotrén a una energia
de ~12 keV y el segundo pico a energias de ~ 1 TeV, haciendo de la fuente un blazar de tipo
espectal EHBL (como en 1997 [100]). Los rayos y detectados por MAGIC y VERITAS a partir
de 0.2 TeV se modelaron con una ley de potencias, ambos reportaron indices espectrales con
valores alrededor de @ = 2 durante la mayoria de la campafia de observacién dado a que la
energia pico se encuentra en el rango de energia de los flujos medidos. Para MAGIC el indice
espectral varia desde 1.85+0.25 a a = 2.31+0.07. VERITAS midié indices espectrales entre
a=123+0.26y a =2.48+0.19, (ver figura 4 y tablas 5 y 6 de Ahnen et al, 2018 [75]). Estos
espectros se corrigieron considerando el EBL. Para rayos X se ajusté una ley de potencias a los
datos entre 2 a 10 keV con indices espectrales duros, entre @ = 1.687 +0.028 y a = 1.764 + 0.032,
mostrando un comportamiento de un espectro mas duro a medida que el flujo incrementa (ver
figura 4 de Ahnen et al, 2018 [75]). Los datos entre 0.3 y 10 keV también se ajustaron a una log
parabola (ver tabla 8 de Ahnen et al, (2018)).

Para el estudio de correlacién se toman las curvas de luz de energias >1 TeV para rayos v y de
rayos X con energias de 2 a 10 keV. En la figura (3.3) se tiene 18 observaciones de MAGIC y 28 de
VERITAS. Cada punto de la curva de luz representa el promedio de las observaciones de una
noche. En rayos X las observaciones se hicieron en modo windowed timing (WT), cada punto

representa el promedio de flujos de una noche derivados de observaciones con exposicién de 1 ks.

3.1.4 Periodo 6

El periodo 6, reportado por Furnis et al. (2015) [99] realiza un estudio multifrecuencia que
comprende el intervalo desde el 1 de abril al 10 de agosto del 2013. Durante el tiempo de
observacion la fuente se encontré en estado bajo a excepcion del periodo entre el 11 y 15 de julio
donde se observé un estado alto. La banda de rayos y de TeV se observé con los instrumentos
MAGIC y VERITAS a energias de >0.2 TeV. MAGIC midié6 al inicio de la campaia un flujo de
Foorevy =(2.39+0.51) x 10" ph ecm™2 s7! en estado bajo y en el pico del 11 de julio un flujo
de F-gorev = (5.52+0.87) x 10710 ph em~2 s71. VERITAS sélo observé la fase de estado bajo
entre el 7 de abril al 18 de junio, con flujos entre Fsgorey = (4.45+0.61)x 10" phem2 sty

Foo9rev =(1.85+0.38) x 10711 ph em2 571 Los rayos y tanto en MAGIC como en VERITAS no
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Figura 3.3: Curvas de luz de la campafia de marzo y julio del 2012 de Mrk 501 reportadas
por Ahnen et al. (2018) para el periodo 5. La grafica superior es la curva de luz de MAGIC y
VERITAS a energias >1 TeV y la grafica inferior es la curva de luz de Swift-XRT en el rango de
energia de 2 a 10 keV. Los puntos violeta son los puntos simultaneos entre ambas bandas, con
una simultaneidad promedio de 2.86 horas. Cada punto de ambas bandas representa escalas de
tiempo de una noche.

presentaron una variabilidad espectral alta. Los datos de ambos instrumentos fueron modelados
con una ley de potencias con indice espectral de 2.50 +0.24 como valor méaximo y 2.19+0.07 como
el valor minimo (en el estado alto) para MAGIC y, para VERITAS de 3.1+ 0.4 para el flujo méas
bajo y un valor de 2.25+0.15 para el flujo mas alto. El pico de 1a compontente en TeV del espectro
se encuentra aproximadamente a 40 GeV en el estado bajo de abril y a ~ 0.4 TeV para el estado
alto de julio.

Swift-XRT midié los rayos X en dos intervalos de energia, de 0.3 a 3 keV y de 3 a 7 keV. En
ambos intervalos la fuente muestra un crecimiento de flujo el 10 de julio que alerté a MAGIC
y a otros observatorios de apuntar a la fuente. Este flujo tuvo alcances de (38.3 +1.5) x 10711

2 571, Los rayos X no fueron muy variables. Los datos fueron modelados con una ley de

ergcm
potencias y con una log pardbola (ambos con una densidad columnar de Ny = 1.55 x 102%cm™2)

dado a que los datos de 0.3 a 7 keV se encuentran al empezar el pico de la componente en keV y
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Figura 3.4: Curvas de luz de Mrk 501 observadas en la camparia del periodo 6 entre el 1 de abril
(56383 MJD) al 10 de agosto del 2013 (56514 MJD) y reportadas por Furnis et al. (2015). Al
rededor del 11 de julio la fuente entra en un estado activo en las bandas de rayos y de TeV y
en rayos X suaves. Los paneles de la izquierda muestran los puntos de flujo en energia >1TeV
pararayos Yy de 2 a 10 keV para rayos X con una simultaneidad de 4.7 horas. Los paneles de la

derecha muestran los flujos observados en toda la campafia con energias para rayos y de >200
GeV y de 3 a 7 keV para rayos X.

es necesario tomar en cuenta la curvatura. Para el rango de 0.3 a 7 keV el indice espectral de la
ley de potencias tiene valores desde 2.05+0.01 hasta 1.73 +0.03.

MAGIC observé la fuente por 17 noches, VERITAS la observé 14 veces. Swift-XRT hizo todas
las observaciones en modo WT, Furnis et al. (2015) no reporta la escala temporal de los flujos de
la curva de luz sin embargo por la diferencia de los tiempos de los datos la escala temporal es
menor de 1 semana. Se necesita convertir los rayos y a energia >1 TeV, para esto se toman los 9
modelos espectrales de la tabla 3 de Furnis, et al (2015) [99] usando el método punto a punto de
la subseccién (A.2.2.1) del apéndice (A), con esto se tendra 9 puntos en la curva de luz y no el
numero original reportado. Los datos en rayos X se toman de la tabla 4 de Furnis et al, (2015)
[99] en donde reportan 5 puntos de flujo de energia de 2 a 10 keV en las unidades erg cm™2 s~ 1.

Las curvas de luz de este trabajo se muestran en la figura 3.4.
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Figura 3.5: Curva de luz de Mrk 501 de los 6 periodos que estudian a la fuente desde el afio 1997 hasta el 2013. Los paneles superiores
muestran la curva de luz en rayos y a energia >1 TeV. Los paneles inferiores muestran la curva de luz en rayos X en el rango de energia
de 2 a 10 keV.
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Pico Pico
P Articulo II:L 0(:';1; llzl:d:slo Rayos X | Rayos y
Y YOSV | (kev) (TeV)
Gliozzi, (2006) Ley de Ley de )
P1 1997 potencia | potencia 100 EA:~1
. Ley de
P2 Gliozzi, (2006) potencia Ley d? ~ 50 EA: ~ 0.2
1998 potencia
quebrada
Gliozzi, (2006) Ley de Ley de )
P3 1999 potencia | potencia 0.4 EB: ~ 02
P4 | Aleksic, (2015) | LoV de | Levde 1 | BB ~0.04
potencia | potencia
P5 | Ahnen,(2016) | Lovde | Levde | ., EA: ~ 1
potencia | potencia
Ley de
. potencia Ley de EB: 0.04,
P6 | Furnis, (2015) y Log potencia 7 EA: 0.4
Parabola

Tabla 3.2: Tabla de los modelos espectrales y de la ubicacién de energia del pico sincrotrén en
keV y el pico de TeV de los 6 periodos en los que se estudia a Mrk 501. En la dltima columna se
muestran los valores para estados bajos (EB) y estados altos (EA).

3.2 1ES 1959+659

Para la correlacion de 1ES 1959+650 se obtuvieron datos de 5 trabajos en los que se estudia a la
fuente en diversos intervalos entre mayo 2002 hasta diciembre 2016. Para esta fuente se elige

2

unificar las unidades en ph cm~2 s™! para rayos y a un umbral de energia de >300 GeV y para

2 -1

rayos X en unidades de erg cm ™ s™* a energia de 0.3 a 10 keV. En la tabla (3.3) se muestra la

lista de los articulos nombrados por periodos e informacién importante de cada uno.

3.2.1 Periodo1l

El periodo 1 estudiado por Krawczynski et al. (2004) [73], es un trabajo multifrecuencia con
observaciones en radio, 6ptico, rayos X y rayos y de TeV. El modo de observacién fue de forma ToO
(Target of Opportunity) desde el 18 de mayo hasta el 14 de agosto de 2002. En rayos y la fuente
muestra fuertes rafagas, una entre el 17 y 20 de mayo y la otra el 4 de junio, ambas rafagas
superan 2 CU de flujo. La segunda rafaga reportada es la famosa rafaga huérfana que caracteriza
a la fuente, la cual no tuvo contraparte en otras longitudes de onda, en rayos X incluso se observé
un decrecimiento de flujo.

Los rayos y de TeV se monitorearon con los instrumentos Whipple y HEGRA. Durante la
observacion cotidiana de Whipple fue cuando se empezé a observar a la fuente en un estado

activo y por lo cual se organizé una observacién simultanea con instrumentos en otras bandas de
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, Fecha de _ Estado de
P prbcue observacién Rayos X Rayos y Esim actividad
P1 Krawczynski, Mayo a RXTE W:>0.6TeV | W:30.9m Estado bajo y
2004 Agosto 2002 10keV H: >2TeV H:1.6h | rafaga huérfana
Uellenbeck, Junio a Swift-XRT MAGIC .
P2 2013 Sept. 2009 | 0.3-10keV | 300 Gev | 1P Estado bajo
. Abril a Swift-XRT | VERITAS Estado activo
P3 Aliu, 2014 Junio 2012 2-10 keV >315 GeV 2.97h con una rafaga
Santander, Oct. a Swift-XRT | VERITAS .
P4 2017 Nov. 2015 | 0.3-10keV | 5300 Gev | °'2h | 3 estadosactivos
Accicari, Mayo a Swift-XRT MAGIC .
Ps 2020 Nov. 2016 | 0.5-5keV | >300Gev | O-21h | 2estadosactivos

Tabla 3.3: Lista de trabajos de los que se obtuvieron los datos de la correlacion de 1ES 1959+650
entre flujos en las bandas de rayos y de TeV y de rayos X ordenados respecto el tiempo de
observaciéon y nombrados por periodos (P#). Los instrumentos que observaron el Periodo 1 (P1)
fueron Whipple (W) y HEGRA (H).

energia. La observacién de Whipple fue a un umbral de energia >0.6 TeV entre el 16 de mayo al 8
de julio de 2002, con 39.3 horas de datos. HEGRA observa a la fuente a un umbral de energia >2
TeV desde el 18 de mayo hasta el 11 de septiembre con un total de 89.6 horas de observacién. La
rafaga del 4 de junio fue observada por Whipple, HEGRA midi6 un flujo de 0.26 +0.21 CU 5 horas
antes de la rafaga que alcanzé un flujo de 4 CU a >0.6 TeV observada por Whipple. Los flujos en
rayos X de la fuente se observan con el instrumento RXTE-PCA a 10 keV de energia desde el 18
de mayo, horas después de la deteccion de la primera rafaga, hasta el 12 de agosto. Durante la
rafaga de mayo se observa un estado activo tanto en rayos y como rayos X, alcanzando los flujos
mas altos de toda la campana. A excepcion de la rafaga huérfana, los comportamientos de rayos y
y rayos X son parecidos, coincidiendo en flujos minimos el 13 y el 18 de julio y en flujos maximos
el 15 de julio. En esta campana los flujos en rayos X muestran alta variabilidad, detectando que
los incrementos de flujos son mas rapidos (~ 5.9 horas) que los decaimientos (~ 15.2 horas).

Para el espectro de rayos y de TeV, los modelos para cada instrumento son diferentes, para
Whipple se obtuvieron solamente los modelos para las dos rafagas mas prominentes de la
campaifa, la de mayo y la rafaga huérfana, reportados en Daniel et al. (2005) [138]. Ambas
rafagas se modelan con una ley de potencias a partir de 0.316 TeV con indice espectral a =
2.78 £0.12,,s + 0.21444; y para la rdfaga huérfana un indice @ = 2.82 +0.154,5 £ 0.3044; y ambos
con una energia de normalizacién de E¢ = 1 TeV. Para los datos de HEGRA se determinan dos
modelos espectrales de ley de potencia para un estado alto y para un estado bajo en el rango de

-1 arriba

1.3 a 12.6 TeV. El estado alto se usa para los flujos mayores a 0.56 x 10" ph em™2 s
de 2 TeV. El modelo de estado alto tiene un indice espectral a =2.83 + 0.14,5 +0.084:,; y para el
estado bajo a = 3.18 £0.17,, +0.08,;,; ambos con un factor de normalizacién de energia de Eg =1

TeV. Un modelo de ley de potencias con corte exponencial también resulté ser una descripcion

50



3.2. 1ES 1959+659

adecuada para los datos [139]. El pico a energias de TeV se ubica aproximandamente en 0.3 TeV
y no presenta una traslacién de energia entre estado bajo y estado alto segin el modelo SSC
presentado en Krawczynski et al. (2004) [73].

Para modelar los datos en rayos X se usé el modelo de ley de potencias entre 3 a 25 keV, el
indice espectral varia entre 1.6 a 2.4 y estd altamente correlacionado con el flujo, mostrando el
comportamiento de indices espectrales mas duros a mayores flujos. Los valores de los indices
espectrales muestran que el pico sincrotron se situé entre valores mayores y menores de 10 keV
de energia.

Al umbral de energia de los flujos en rayos y se deben cambiar a >0.3 TeV. Para Whipple se
usan los modelos reportados para las dos rafagas y para HEGRA se usan los modelos de estado
alto y estado bajo. Los modelos de HEGRA fueron obtenidos en un rango de energia entre 1.3
a 12.6 TeV, basandonos en los modelos de Whipple que se obtienen desde 0.316 TeV, se asume
que el comportamiento de los modelos de HEGRA se cumple desde ~ 0.3 TeVs. El cambio se hace
entonces siguiendo el método del Modelo espectral promedio detallado en el apéndice A.2.2.1,
sumando el flujo integral promedio entre 0.3 a 0.6 TeV para los datos de Whipple y entre 0.3 a
2 TeV para los datos de HEGRA. Las unidades de rayos y se presentan de Krawczynski et al.
(2004) en Crabs (CU). Para la conversion de unidades de CU a unidades de cgs para los datos de
Whipple se usa la conversiéon 1 CU = 3.20+0.174,; +0.65ys ph em~2 571 basado en la medicién del
espectro de energia de la Nebulosa del Cangrejo de Hillas et al. (1998) [136], los datos de HEGRA
se obtuvieron del trabajo de Aharonian et al. (2003) reportados en ph cm™2 s~ [139]. Los rayos
X se presentan a una energia de 10 keV con unidades de cm™2 s~! keV~!. Para obtener el flujo

2 71 ge usan

de energia integral en el rango de energia entre 0.3 a 10 keV en unidades erg cm™
los factores de normalizacién y los indices espectrales de 3 a 25 keV reportados en la tabla 2 de
Krawczynski et al. (2004), asumiendo que los indices espectrales se cumplen desde energias de

0.3 keV. Las curvas de luz de ambas bandas se muestran en la figura 3.6.

3.2.2 Periodo 2

En el periodo 2 se presentan los datos simultaneos de Uellenbeck, (2013) [140] y Kapanadze et al,
(2016) [141]. Estos son estudios independientes de 1ES 1959+650. Uellenbeck (2013) estudia a la
fuente en los afios 2009, 2010 y 2012 en rayos y a energias >300 GeV con el observatorio MAGIC
y Kapanadze et al. (2017) estudia la fuente en rayos X desde el 2005 al 2014 con Swift-XRT en el
rango de energia de 0.3 a 10 keV. El tiempo en coincidencia entre los dos trabajos es desde el 1 de
junio hasta el 27 de septiembre del 2009. El estudio del afio 2009 con MAGIC por Uellenbeck,
(2013) abarca desde el 20 de mayo hasta el 26 de octubre y se divide en dos partes, la primera es
del 20 de mayo (54971 MJD) al 31 de julio (65043 MJD) y la segunda a partir del 13 de agosto
(55056 MJD) hasta el 27 de octubre (55100 MJD). En el primer intervalo se detecté un estado
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Figura 3.6: Curvas de luz de 1ES 1959+650 del periodo 1 estudiado por Krawczynski et al. (2004).
En los paneles de la derecha se muestran las curvas de luz como se reportan en el trabajo.
En los paneles de la izquierda se muestran los flujos corregidos en unidades y en umbrales
de energia. Los puntos negros en el panel superior de la izquierda son los flujos corregidos de
la rafaga de mayo y de la rafaga huérfana, mientras que los 3 puntos rojos son los flujos de
estado alto observado por HEGRA, debido a que se usé un modelo fuera del rango de energia
reportado es posible que estos flujos estén sobre estimados. Los paneles de la izquierda tienen una
simultanedidad de 30 min para los datos de Whipple y de 1.3 horas para los datos de HEGRA.

activo el 30 de mayo, alcanzando un flujo de ~0.70 CU. 3 a energias > 300 GeV, esto es F(>300
GeV) = (1.2240.12)x10"'ph cm™2 s!. Antes y después de la rafaga el flujo esta a un nivel
similar de =9%CU. Esta fue la primera variabilidad de flujo notable después de la actividad del
2002 cuando se detecté la rafaga huérfana. El segundo intervalo se observa sin grandes rafagas
con un flujo integral promedio de F(>300 GeV) = (5.86+0.61)x10~2ph cm ™2 s! correspondiendo
a (4.73+0.49)% CU. Un nivel de flujo bajo se observa en esta fuente durante la mayor parte del
monitoreo de MAGIC entre el 2005 hasta el 2009, sin crecer en mas que el 12% del flujo de la
Nebulosa del Cangrejo. Para los flujos de rayos X observados por Kapanadze et al. (2016), se hace
un estudio en rayos X de largo plazo entre el 2006 hasta el 2014. El periodo a estudiar comprende
desde el 1 de junio al 26 de septiembre del 2009. La fuente presenté rafagas de corta duracién en
los tres meses de observacion. El 30 de mayo, cuando se observé la rafaga en TeV, la actividad en

Swift-XRT de 0.3 a 10 keV tuvo un incremento del 10.5% pero un pico comparable al de rayos y

3Para los datos de 1ES 1959+650 reportados por Uellenbeck, et al. (2013), 1 CU = 2.24x1070em 2571 4 energias
>300 GeV.
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3.2. 1ES 1959+659

se observé hasta 8 dias después (ver figura 3.7).

Durante el primer periodo de observacién con MAGIC, el modelo espectral entre energias de
150 GeV y 5.5 TeV* se ajusta bien con una ley de potencias indice espectral a = (2.66+0.15) y
energia de normalizacién Ey = 1 TeV. El espectro de la rafaga del 30 de mayo se ajusté a una ley
de potencias en el intervalo de energia entre 150 y 550 GeV con indice espectral a = (2.29+0.29)
y energia de normalizaciéon Ey = 250 GeV. Este espectro también se ajusté a una funcién log
parabola con a=2.34+0.34, b = 2.00+0.02, con energia de normalizacién de E (=250 GeV, con una
probabilidad de buen ajuste de P(y2) = 0.95, indicando que los datos prefieren este modelo sobre
el de ley de potencias. Para el segundo periodo de MAGIC, donde sé6lo se observé un estado bajo,
los datos se ajustaron a una ley de potencias simple entre 200 GeV a 5TeV con un indice espectral
a=2.48+0.11y Eg = 1 TeV. Para los flujos en rayos X en el rango de energia de 0.3 a 10 keV, el
analisis espectral se hizo con un modelo log parabola. Entre el 1 de junio y el 26 de septiembre se

2 71 para un indice

detect6 a la fuente con un flujo de Fo 3_19zev ~ (1.16+£0.05)x1071 erg cm™
a=220y Fos_10pev ~ (2.50x10710 erg cm™2 s! para el indice méas duro observado con valor
a =1.19. El parametro de curvatura presenté una correlacion positiva con la variabilidad de flujo,
es decir, haciéndose mas prominente a medida que el flujo incrementa, sin embargo, también se
detect6 una anticorrelacion entre junio y julio del 2009.

1 en el umbral de energia

Los rayos y se reportan en Uellenbeck (2013) en unidades de ph em™2 s~
>300 GeV, por lo que no es necesario realizar algiin cambio. Los rayos X se reportan en Kapanadze
et al, (2015) en energia de 0.3 a 10 keV con unidades de cts s~!. Se hace el cambio de unidades
a erg em~2 571 con el factor de conversién de Stroh & Falcone (2013) [142], donde 1 cts sl =
(5.440+0.011) x 10! erg em™2 s (ver el apéndice A.2.1). La curva de luz de 1ES 195+650 para
Uellenbeck (2013) [140] y Kapanadze et al, (2016) [141] en el intervalo de tiempo en comun se

muestra en la figura (3.7).

3.2.3 Periodo 3

El periodo 3 de Aliu et al, (2014) [143], estudia a 1ES 1959+650 en una campafa multifrecuencia
con datos en 6ptico medidos por el telescopio Super-LOTIS, UV por Swift-UVOT, rayos X por
Swift-XRT en el rango de energia entre 2 a 10 keV y rayos y por el observatorio Cherenkov
VERITAS a un flujo integral de energia > 315 GeV. La camparia se da en el intervalo de tiempo
desde el 17 de abril hasta el 1 de junio de 2012. El 20 de mayo se observa una rafaga que duré
2 horas, y de la que se tuvo una observacién de ~12 minutos simultanea entre rayos y y rayos
X. VERITAS observa la fuente durante dos dark runs®: 17 de abril al 23 de abril (56034-56040
MJD) y 17 de mayo al 1 de junio (56064-56079 MJD) y en la rafaga del 20 del mayo (56067 MJD).
Las observaciones muestran un flujo promedio de Fs315g.v =(8.6 + 3.6) x107!2 ph em™2 s7! para

el umbral de energia >315 GeV, equivalente al 8% del flujo de la Nebulosa de Cagrejo. El flujo de

4Dado a que no se tuvo la exposicién de tiempo suficiente para alcanzar energias >10 TeV en las cuales la absorcién
con el EBL no es despreciable.
5Un dark run es un periodo entre dos lunas llenas consecutivas
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Figura 3.7: Curva de luz de 1ES 1959+650 del periodo 2 realizada con los trabajos independientes
de Uellenbeck, (2013) y Kapanadze et al, (2015) en el intervalo desde el 20 de mayo hasta el 26 de
septiembre de 2009. Los rayos y se observan con MAGIC a >300 GeV [140] y los flujos de rayos X
por Swift-XRT en el rango de energia de 0.3 a 10 keV. La escala temporal para ambas bandas es
de un dia. Los puntos con simbolos de estrella son los que tienen la maxima simultaneidad de
tiempo de aproximadamente 7.17 horas.
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3.2. 1ES 1959+659

la rafaga incrementré6 desde ~50% hasta 120% el flujo de la Nebulosa del Cangrejo en menos de
30 minutos, y luego de 90 minutos decayé al ~40%, VERITAS siguié observando hasta el 1 de
junio midiendo un flujo promedio de Fx315g.v =(1.5 + 0.2) x10~ ph em™2 s~1. Para rayos X las
observaciones con el instrumento Swift-XRT empezaron el 19 de abril hasta el 1 de junio del 2012,
cada observacion es entre 8 y 25 minutos, exceptuando el tiempo de la rafaga con observaciones
cada 2 minutos. El flujo integral en el rango entre 2 a 10 keV oscila entre Fo_1gp.y =4.2 x10711

-1

ergem 2 571y Fo_qopev = 12.9 x107 erg em™2 s7! con un flujo promedio de Fo_1orey = 7.5

x107M erg em™2 s7! con indices espectrales entre 2.5 a 3.1. La réfaga del 20 de mayo en VHE
que fue observada por los primeros 12 minutos con simultaneidad en rayos X no muestra una
correlacién en ambas bandas.

VERITAS modela el espectro a energias >300 GeV para el estado bajo y para la rafaga con una
ley de potencias. Aunque se detecta variabilidad de flujo el indice espectral permanece sin variar
fuertemente: en el estado bajo de abril tiene un valor de @ = 2.5 + 0.4, en la rafaga de mayo es
a =2.6+0.1y en el estado bajo de mayo es a = 3.2 +0.3. Para rayos X, el espectro que se ajusta a
los flujos con el rango de energia entre 2 y 10 keV es una ley de potencias. El indice espectral en
esta banda varia entre o =2.5 a 3.5.

1

Para rayos y el flujo integral se reporta en ph m~2 s™! en un umbral de >315 GeV. La conversién

2

serd en unidades de ph cm™2 s™! y a una energia >300 GeV. Para esto se usan los modelos

espectrales reportados para los datos de abril, para la rafaga y el estado bajo de mayo con el
-1

b

método del caso 1 (ver A.2.2.1). Aliu et al, (2014) reporta los rayos X en unidades erg m™2 s
en un rango de 2 a 10 keV, sin embargo, se toman los datos de la base de datos de Swift-XRT
publicos en https://www.swift.psu.edu/monitoring/ en un rango de energia de 0.3 a 10 keV
en unidades de cts s~ y para la conversién de unidades se usé el factor de conversién reportado
en Stroh & Falcone, (2013) ([142]), para periodos antes del 31 de agosto del 2012, igual a 1 cts s™!
=(5.440+0.011) x 10711 erg em 2 s~ . En la grafica (3.8) se muestran las curvas de luz de rayos

Y y rayos X.

3.2.4 Periodo 4

Para el periodo 4 presentado en Santander et al, (2017) [109] se estudia 1ES 1959+650 en las
bandas de energia en 6ptico, rayos X y rayos y a partir de octubre del 2015 hasta julio del
2016. Durante este intervalo se detectaron varios estados de rafaga a TeV correlacionados con
un crecimiento de actividad en rayos X pero también se encontraron anticorrelaciones en el
comportamiento de ambos flujos. VERITAS fue el observatorio que estudié la fuente en energias
>300 GeV y dividi6 las observaciones en dos intervalos: entre el 8 de octubre al 21 de noviembre
del 2015 y entre el 29 de abril al 16 de junio del 2016. En las épocas del 19 de noviembre de
2015, el 29 de abril y el 13 y 14 de junio de 2016 en donde se observé mas actividad, el flujo
promedio fue mayor a 1 CU, equivalente a F-3pogev = 1.29 x 10710 ph em™2 s7! TeV~!. Los

flujos en rayos X fueron observados con Swift-XRT a un rango de energia entre 0.3 y 10 keV.
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Figura 3.8: Curvas de luz del periodo 3 de la campafia observada por Aliu et al, (2014) [143] entre
el 17 de abril al 1 de junio del 2012. El panel de arriba es la curva de luz en rayos y a energias
>0.3 TeV, el panel inferior es la de rayos X en el rango de energia de 0.3 a 10 keV. Los puntos
negros en ambos paneles son los datos de la rafaga observada el 20 de mayo a bin temporal de
10 min. La simultaneidad de los datos es de ~ 2.97 horas. No se observa correlacién en ambas
bandas durante esta rafaga.

56
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La observacién empieza en agosto del 2015 hasta agosto del 2016 y también se separa en dos
intervalos: de agosto 2015 a enero 2016 y de enero a agosto 2016, los datos fueron extraidos de
Kapanadze et al. (2016) [144] y Kapanadze et al. (2018) [145], respectivamente. En el primer
intervalo de la campana se observa variabilidad de flujo, con flujos maximos el 06 de noviembre
del 2015 (57332.1 MJD) con (8.19+0.19)x1071% erg em™2 s71, el 15 de noviembre del 2015 (57341.9
MJD) con (9.42+0.09)x1071% erg ecm™2 s71, el 27 de noviembre del 2015 (57353.35 MJD) con
(10.27+0.08)x1071% erg cm ™2 s~! y la mayor rafaga detectada el 26 de diciembre del 2015 (57382.8
MJD) con (12.56+0.09)x 10710 erg cm™2 s~! [144]. En el segundo intervalo, la fuente mostré el
flujo mas alto registrado por Swift-XRT el 1 de julio del 2016, con un flujo 15% mayor que el flujo
del 26 de diciembre del 2015. El mayor flujo detectado en este intervalo se observé el 14 de junio
del 2016 con correlacién en TeV con valor de (11.56+0.09)x107 10 erg cm=2 s71.

El analisis espectral se divide en las dos épocas de estudio. Para rayos y cada época se ajusta a
un modelo de ley de potencias y a una log parabola en el rango de energia entre 300 GeV y 10
TeV. En ambas épocas el mejor ajuste fue con la funcién log parabola, con la cual se modela la
curvatura del espectro. Con ambos ajustes de modelos el indice espectral es ~2.7, concordando
con observaciones previas. Para rayos X en ambos intervalos el espectro muestra una curvatura
no despreciable por lo que se ajusta a una log parabola con una densidad columnar de Ny =
1.00x10%'cm™2. A estas energias la fuente se detecté que entre mas brillante presenta un indice
espectral mas duro. El espectro con indice a>1.7 generalmente corresponde a un flujo promedio
no absorbido mayor a Fy3_10zev = (4.64 + 0.01) x10710 erg cm™2 s™1.El espectro mas suave de
este intervalo tuvo un indice a= 2.28 + 0.02 que corresponde a un flujo Fy3_1pz.v = (1.16 + 0.04)
x10710 erg em™2 571, siendo el flujo més pequeiio detectado en este intervalo [145].

Para los datos de rayos y de TeV no fue necesario realizar cambio pues Santander et al, (2017)

2

reporta los flujos a un umbral >300 GeV con unidades ph cm™2 s™1. Para los rayos X reportados

en Kapanadze et al, (2016) y Kapanadze et al, (2018) ([144], [145]) los flujos estdan en cts s~ ! a
una energia de 0.3 a 10 keV. Por lo que el cambio que se hace es a las unidades erg cm™2 s~ !
usando el factor de conversién reportado en Stroh & Falcone, (2013) ([142]), asumiendo que no
hay un cambio significante del factor de conversion para los datos del 2015 y 2016. La curva de

luz resultante se muestra en la figura (3.9).

3.2.5 Periodo 5

El periodo 5, presentado por Accicari et al, (2002) [111] reporta la continuacion de la actividad
estudiada en Santander et al, (2017). En este trabajo se cubre a partir de abril hasta noviembre
del 2016 pero debido al traslape con la campana estudiada en Santander et al, (2017), se tomaran
datos a partir de la rafaga detectada en TeV el 3 de mayo del 2016 hasta noviembre del 2016.
Esta rafaga es 1a mas alta observada después de la actividad en el 2002. Los rayos y de TeV son
observados con el instrumento MAGIC a una energia de >300 GeV, los rayos X con Swift-XRT en

un rango energia entre 0.5 a 5 keV, y también se cubren las bandas de rayos y de Fermi-LAT y

57



CAPITULO 3. METODOLOGIA

7 251 't VERITAS > 300GeV *
=

iZO- +

D

(] 15_

o *
£ ; ¥

g2 10+ +

< * +
s 5| % i

: bt ¥ +

57300 57350 57400 57450 57500 57550

o 107 %
<7 t  XRT (0.3-10keV)

S 3

'5‘ 8' ;'
T L 4
~ 6 -
1 *

£ o* . ¢ : * . *
§ 4 > ‘.o* o e °* 0 * *
E x * ". . ) e . . () . .

° *.o et ' . % P &

5 2 .,

L .

57300 57350 57400 57450 57500 57550
Tiempo [MJD]

Figura 3.9: Curva de luz reportada en Santander et al, (2017) del periodo 4. La curva de luz del
panel de arriba es en rayos y de VERITAS a energia >300 GeV con escalas temporales de una
noche. El panel de abajo es de rayos X entre 0.3 a 10 keV de energia. Los puntos violeta y negros

con simbolo de estrella son los puntos con la mayor simultaneidad en tiempo de aproximadamente
3.72 horas.

de UV con Swift-UVOT. El 1 de julio el flujo arriba de 300 GeV alcanzé ~3 CU, siendo la rafaga
mas alta observado en la campaiia. El flujo més bajo fue de ~0.2 CU, resultado comparable al
nivel de flujo observado en la camparfia multifrecuencia del 2006 [146]. La curva de luz en rayos
X también presenta variabilidad. El 1 de julio se detecta en rayos X un el flujo méximo de toda la
campana con flujo de Fo 5_50v =(13.42 + 0.14) x10719 erg cm™2 s seguido por incrementos de
flujo a lo largo del tiempo de observacion, al rededor del 8 de noviembre (57700 MJD) se detecta

1 sin correlacién en TeV.

una rafaga con flujo de Fo 5_5z.y =~ (10.98 + 0.09) x1071% erg em™2 s~
Para estudiar el comportamiento espectral en rayos y y en rayos X se estudiaron las variaciones
de los indices espectrales. Ambas bandas se ajustaron a una funcién log parabola. El indice
espectral en rayos X se muestra mas duro en flujos mas altos, esta es una tendencia caracteristica

para 1ES 1959+650 ([73], [109]). Los rayos y también sugieren un comportamiento similar, pero
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se requieren mas datos para reforzar la correlacion entre indice espectral y flujo. Para las rafagas
observados en la campaiia (13, 14 de junio y 1 de julio) el espectro es plano a TeV. Para los
espectros de los tres estados de rafaga se ajustaron 4 funciones: ley de potencias, ley de potencias
con corte exponencial, log parabola y log parabola con corte exponencial. Los espectros de rayos y
corregidos por EBL se modelan mejor con funciones que toman en cuenta una curvatura y no
con una ley de potencias simple. Para la rafaga del 1 de julio el modelo preferido por los datos es
una ley de potencias con corte exponencial al igual que una log parabola con corte exponencial,
en ambos casos se tiene un indice espectral <2 en el rango de energia >300 GeV. Estos ajustes
muestran que el maximo de la segunda componente del SED esta entre ~ 0.4 a 0.7 TeV, una
energia mayor que en las observaciones de estados bajos. Para rayos X, no se tiene informacién
de la rafaga del 1 de julio pero para las rafagas del 13 y 14 de junio los datos se ajustan a una ley
de potencias en los rangos de 2 a 10 keV y de 0.5 a 5 keV con indices de 1.81 + 0.01.

Los datos en rayos y de TeV se reportan en unidades de ph cm 2 s7! en un umbral de energia
>300 GeV, por lo que no hay que realizar algin cambio. Los rayos X se obtienen del servidor
publico de Swift-XRT (https://www.swift.psu.edu/monitoring/) a un rango de energia de 0.3
a 10 keV en unidades de cts s™1. Para hacer el cambio se usé el factor de conversién usado para
los datos de Santander et al. (2017) con un valor de =~ 3.7x10~11 erg em~2 s71ets™!. La curva de
luz de la camparia se muestra en la imagen (3.10) junto con la camparia estudiada por Santander

et al, (2017).
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Figura 3.10: Curva de luz reportada en Santander et al, (2017) (puntos rojos en el panel superior,
puntos negros en el panel inferior) y por Accicari et al, (2020) (simbolos de estrella violeta en
el panel superior y simbolos azules en el panel inferior) con escala temporal de una noche. Los
datos en rayos y se observan con VERITAS y MAGIC a >300 GeV, los de rayos X se observan con
Swift-XRT de 0.3 a 10 keV. Las rafagas maximas pertenecen al 13 y 14 de junio y al 1 de julio.
En esta época se observa un crecimiento de actividad en rayos X. Al rededor del 8 de noviembre
(57700 MJD) se observa un crecimiento en rayos X que no tiene aparente correlacién con rayos 7.
Los datos para la correlacion tienen una simultaneidad de 6.21 horas.
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CAPITULO 3. METODOLOGIA

Pico Pico
P Articulo x\ 0(:':;1; 11:[:(]:510 Rayos X Rayos y
Y YOST 1 (keV) (TeV)
Ley
Krawczynski, | Ley de de potencia )
P1 (2004) potencia con corte 10 EB: ~ 0.3
exponencial
Uellenbeck, Log Ley de )
P2 (2013) paréabola potencia 0.9 EB: ~0.035
. Ley de Ley de EB: 0.06
P3| Aliu, (2014) potencia potencia 0.1 EA: 0.09
P4 Santander, Log Log 1 EB: 0.3
(2017) parabola parabola EA: 10
P5 Accicari, Log Log 1 EB: 0.4
(2020) parabola parabola EA: 0.7

Tabla 3.4: Tabla de los modelos espectrales y de la ubicacién de energia del pico sincrotrén en keV
y el pico de TeV de los 5 periodos en los que se estudia a 1ES 1959+650. En la tltima columna se
presentan los valores para el estado bajo (EB) y para el estado alto (EA).

3.3 PKS 2155-304

En la tabla (3.5) se enlistan los articulos de donde se extrageron los datos para la obtener la
correlacién de PKS 2155-304 y se nombran en periodos. Este blazar tiene un corrimiento al rojo
de z = 0.11, debido a esto el espectro en rayos y de TeV es afectado por interacciones con el Fondo
de Luz Extragalactico (EBL) el cual modifica su forma intrinseca y su intensidad (ver figura (1.8)).
Entre mayor energia, mayor absorcion de fotones, entonces para tratar con menor absorcién
se toma el umbral de energia de >200 GeV y no uno mayor. Los flujos que se presentan en los
siguientes trabajos no estan corregidos por EBL. El espectro original esta modificado de tal forma
que el flujo observado se corrige como F,s(E,)) = Fip(E,)) x e 7@Ey) [147] en donde 7(z,Ey) es la
opacidad optica, que es modelo dependiente y se describe por medio de la distancia de la fuente y
de la energia de emisiéon. Generalmente para blazares se usa el modelo de EBL de Franceschini
et al. (2008) [45], que esta basado en la emisién de galaxias y para el cual la profundidad éptica
es 7(z=0.1,E, = 0.219 GeV) = 0.1216 [148]. Para los rayos X, el intervalo de energia elegido es

2

desde 2 hasta 10 keV. Las unidades de los datos serédn en cgs, ph cm~2 s~ para flujo integral en

TeV y erg em 2 s ! cts™! para el flujo de energia integral de los rayos X.

3.3.1 Periodo1l

En el periodo 1, presentado por Goyal et al, (2020) [124], se obtienen los datos de archivos piiblicos
de varios instrumentos para hacer un estudio multifrecuencia de PKS 2155-304. El intervalo
de tiempo en el que se observa a la fuente en este trabajo es entre 2004 y 2016. En TeV, el

instrumento H.E.S.S. ha observado a la fuente desde el 2002 hasta el 2012 con mediciones cada
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3.3. PKS 2155-304

, Fecha de _ Estado de
P ATEEILD observaciéon Rayos X Rayos y sim actividad
Ago. 2006 a Swift-XRT HESS Estado bajo
P1 Goyal, 2020 Oct. 2012 0.3-10keV | >200 Gev | °09horas y alto
P2 Aharonian, Agosto a RXTE-PCA 9 OI(_)Héisf a Total Estado bajo
2009 Sept. 2008 2-10 keV 10 TeV simultaneidad y alto
Junio a Swift-XRT HESS .
P3 Abdalla, 2020 Sept. 2013 9-10keV 5200 GeV 7.39 horas Estado bajo
Wierzcholska, | Mayo 2015a | Swift-XRT HESS .
P4 2019 Ago. 2016 | 0.3-10keV | 200 Gev | 287horas | Estadobajo
P1 Aharonian, ) Chandra HESS .
(flare) | 2009 (flare) 29 Julio 2006 05 -5keV | 5300 GeV 1.78 min Estado alto

Tabla 3.5: Lista de los 5 trabajos de donde se extrajeron los datos simultaneos para PKS 2155-304
divididos en periodos. La primera columna muestra el periodo (P), la segunda muestra el nombre
del autor del trabajo, la tercera columna muestra la fecha de observacion, en la cuarta y quinta
columna se muestra el instrumento y el rango de energia de observacién para rayos X y rayos 7,
respectivamente, la sexta columna es el tiempo promedio de simultaneidad entre los flujos de
ambas bandas y la séptima columna detalla el estado de actividad que se tiene en los puntos
simultéaneos.

noche a un umbral de energia >200 GeV midiendo un flujo promedio de F(>200g.v) =(5.10 £
0.41)x107 ph em™2 s7!. Los rayos X se observaron entre septiembre del 2005 a enero del 2016
con el instrumento Swift-XRT a un rango de energia entre 0.3 y 10 keV a escalas temporales

2

de un dia, mostrando un flujo promedio de F(g 3-10z.v) =(8.44 = 0.37)x 1071 ergem™2 sy un

flujo maximo de F(g.3-10zev) =(3.27 £ 0.04)x 10719 ergem2 571

en mayo del 2014. En este trabajo
no se incluye el incremento de actividad en TeV entre el 27 de julio al 8 de agosto del 2006
en el que el flujo maximo (29 de julio) aumenté en un factor de ~100 con un flujo promedio
de F=200Gev) =(75.2 + 0.8)x 107! ph em™2 s7! con una variabilidad en escala de minutos (ver
subseccion 3.3.5). En general, en esta campana, la fuente no se observé en algin estado alto
prominente tanto en rayos y como en rayos X (ver figura (3.12)).

Para rayos y de TeV, Abdalla et al, (2017) [123], que estudia el mismo rango de tiempo que Goyal,
(2020), ajusta una log parabola a los datos desde el 2004 al 2012. El indice espectral y el de
curvatura promedio resultantes de los ajustes en estos afios son @ = 3.209 y b = 0.164 (ver tabla
1 de Abdalla et al. (2017)). Abramowski et al, (2018) [125] modela el espectro del 2005, 2006
(sin rafaga) y 2007 con una ley de potencias hasta la energia de 1 TeV, la energia maxima en
donde la curvatura del SED no se puede distinguir. El indice espectral resultante del ajuste es a
= 3.53 £ 0.064;4;. En ambos trabajos los ajustes muestran un indice espectral suave, que no varia
significativamente (ver tabla 5 de Abramowski et al, (2018)). Los rayos X se ajustan a una ley de
potencias tomando en cuenta la absorcién galactica con la densidad columar fija de 1.48x102°

ecm~2 y con indices espectrales variando entre a = 2.94 +0.08 con un flujo de (5.51 + 0.23)x10~ 1
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Figura 3.12: Curva de luz de PKS2155-304 del periodo 1 estudiada por Goyal et al, (2020) desde
septiembre del 2005 a noviembre del 2012 a escalas temporales de una noche. En este conjunto de
datos no se incluye el estado alto reportado entre julio y agosto del 2006 que se muestra con una
franja gris en la curva de luz de rayos y en el panel superior. Los rayos X en el rango de energia
entre 2 y 10 keV se muestran en el panel inferior. Los puntos negros con simbolo de estrella son
los datos usados para la correlacién con una simultaneidad de tiempo promedio de 8.09 horas.

erg cm 2 s~! hasta a = 2.23 +0.03 con un flujo de (2.06 + 0.04)x1071% erg cm 2 s 1.

Los datos en rayos y de TeV de Goyal et al, (2020) se obtuvieron de Abdalla et al, (2017) [123],
aqui se reporta la curva de luz en un umbral de energia >200 GeV con unidades de ph cm™2 s~ !
por lo que no fue necesario realizar algiin cambio. Para los datos en rayos X reportados en el
rango de 0.3 a 10 keV se han solicitado al autor del articulo, Dr. Arti Goyal, junto con los indices
espectrales en el mismo rango de energia. El cambio al rango de energia de 2 a 10 keV se realiza
por medio del método punto a punto detallado en el apéndice (A), subseccion (A.2.2.2). Las curvas

de luz de ambas bandas de energia se muestra en la figura 3.12.
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3.3. PKS 2155-304

3.3.2 Periodo 2

El periodo 2 presentado por Aharonian et al, (2009) [149] reporta una observacién multifrecuencia
simultdnea entre rayos y de TeV y MeV, rayos X y 6ptico. La observacion fue de 11 dias, entre el
25 de agosto al 6 de septiembre del 2008, sin traslape con Goyal, (2020). PKS 2155-304 se observé
en un estado bajo de actividad en las bandas de rayos y de TeV y rayos X y se encuentra poca
evidencia de correlacién entre si. El telescopio Chrenkov atmosférico H.E.S.S. fue el que observé
la fuente en TeV en un rango entre 200 GeV y 10 TeV en intervalos de ~28 minutos que fueron
promediados para dar el flujo cada noche. El flujo integral promedio es de Fgo_197.v =(5.56
+ 0.13540 * l.llsys)xlO_11 ph cm™2 s71, que corresponde a un ~ 20% el flujo de la Nebulosa
del Cangrejo a >200 GeV y 70 veces menor que la rafaga de julio del 2006 [46] (P1 (flare)). E1
satélite Swift-XRT observo la fuente en un rango de energia entre 2 y 10 keV promediando las
observaciones en escalas de tiempo de una noche. Los flujos méas bajos estan entre Fo_1gz.v ~ 3-6

2 571, al mismo nivel que estados bajos reportados afos antes [150]. La curva de

x10711 erg cm-
luz reportada se observa en la figura (3.13).

Para el espectro de fotones en TeV, durante este estado bajo, el flujo esta ubicado después del pico
de TeV (~ 10 GeV) por lo que es posible describirlo con una ley de potencias normalizado en Eq =
350 GeV e indice espectral a = 3.34+ 0.05544; + 0.104,,. Este indice espectral, generalmente suve,
es similar a los indices medidos en estados bajos (ver Goyal et al, (2020)). El especto de VHE es
afectado por el EBL el cual modifica su intensidad y la forma intrinseca; usando el modelo de
Franceschini et al. (2008) [147] se tiene que la correccion del indice es Aa = 0.84, siendo el indice
espectral intrinseco de a;,; = @ops — Aa = 2.5. En la observaciéon no hay indicacién de variabilidad
en el indice espectral, la variacion maxima es de 0.2, aunque ocurra una variacién de flujo en un
factor de 2. Los flujos en rayos X se ubican después del pico sincrotrén y se ajustan a una ley de
potencias quebrada. Se usa la densidad columnar galéctica fija con valor de Ny = 1.48 x10720
cm~2 y se obtiene el quiebre en Ep, = 4.44 + 0.48 keV, el indice espectral antes del quiebre es a;
=2.35 + 0.1 y después del quiebre es ag = 2.67 + 0.01 para un flujo no absorbido de Fo_1gz.v =
4.99x10~1 erg cm~? s71. Durante esta campaia, los rayos X presentan el comportamiento de
endurecimiento del indice espectral a medida que el flujo incrementa. Las curvas de luz de esta

camparfia se muestran en la figura 3.13.

3.3.3 Periodo 3

El periodo 3 presentado por Abdalla et al, (2020) [151], observa a PKS 2155-304 de forma
simultdanea con los instrumentos H.E.S.S., Fermi-LAT, NuSTAR y Swift XRT y UVOT. El periodo
de observaciéon comprende desde junio hasta octubre del 2013 que se divide en 9 épocas, cada
época corresponde a la obsevacién de una noche. Para las bandas de rayos y de TeV y rayos X hay
una simultaneidad en 5 épocas. En orden cronolégico la épocas son, 17 de junio, 3 de agosto, 8 de
agosto, 28 de septiembre y 5 de junio del 2013. Durante esta camparia la fuente se encontré en un

estado bajo, el flujo promedio en rayos y es de Fxop0gev = (2.00 + 0.40)x 100" phem™2s71, yen
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Figura 3.13: Curva de luz de PKS 2155-304 del periodo 2 estudiada por Aharonian et al. (2009)
entre el 25 de agosto al 5 de septiembre del 2008 con el instrumento H.E.S.S. a >200 GeV para
rayos y y por Swift-XRT para rayos X en el rango de energia entre 2 y 10 keV. La fuente fue
observada con total simultaneidad con escalas temporales de una noche.

rayos X el flujo es de un promedio de Fo_jppey = (0.17 + 0.01)x1071% erg em™2 571, sin embargo
en esta banda se exhibe alta variabilidad de flujo.

El espectro a energias de TeV se modela con una ley de potencias. El flujo a energias >200 GeV se
ubica después del pico de TeV a ~10 GeV. El modelo espectral promedio de las épocas observadas
tiene un indice espectral de @ = 3.00 + 0.06, Ey = 0.29 TeV a una energia umbral promedio de
E.;, = 0.121 TeV. Los flujos de rayos X se ubican después del pico sincrotrén ~ 0.1 keV. Estos
flujos se modelan con una ley de potencias, con una densidad columnar fija de Ny = 1.7 x10%°
cm ™2, y un indice espectral promedio de @ = 2.58 + 0.07, variando desde a = 2.38 + 0.06 que
corresponde al flujo de Fo_1zey = (3.4 + 0.2)x107 ! erg em™2 s7! hasta a = 2.71 + 0.07 con
flujo de Fo_1orev = (1.0 £ 0.1)x107 ! erg em™2 s™1, uno de los flujos mas bajos detectados en la
campana. Este es el comportamiento reportado en trabajos anteriores donde se muestra que el
indice es mas duro a mayor flujo.

Abdalla et al. (2020) reporta el modelo espectral para cada punto de observacién en rayos y de
TeV y en rayos X (ver tablas 1y 4 de Abdalla et al. (2020) [151]). Para obtener los flujos integrados
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Figura 3.14: Curva de luz de PKS 2155-304 observada en el periodo 3, en la campaia de Abdalla
et al, 2020 [151], que comprende observaciones promediadas de 1 noche. 5 de las observaciones
fueron observadas en rayos y de TeV y en rayos X con una simultaneidad de 7. 39 horas. A los
flujos en rayos y se les cambi6 el umbral de energia a >200 GeV.

de los datos de TeV se hizo el cambio con el método punto a punto detallado en el apéndice (A),
subseccién (A.2.2.2) desde 0.2 TeV hasta 1 TeV, en este caso ya teniendo el valor de Ny. Para los
datos de rayos X no se les hizo cambio pues se reportan de 2 a 10 keV con unidades de erg cm™2

s~!. La curva de luz con las 5 épocas simuldneas se muestra en la figura (3.14).

3.3.4 Periodo 4

El periodo 4 presentado en Wierzcholska, et al (2019) [121] observa a PKS 2155-304 entre enero
del 2015 a diciembre del 2016 con multiples observatorios: H.E.S.S. para rayos y de TeV, Swift-
XRT para rayos X, Fermi-LAT para rayos y de MeV, Swift-UVOT para UV y ATOM para flujo
en 6ptico. Durante esta camparnia, se observé variabilidad de flujo, con una rafaga en el 2015

observada en todas las bandas de energia y otra en el 2016 observada solamente en 6ptico y en
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UV sin contraparte en TeV y en rayos X. La variabilidad de las bandas en TeV y rayos X tienen
diferentes tendencias. En ambas bandas se observa un crecimiento de actividad a partir del 27
de junio del 2015 (57200 MJD), en TeV el flujo méaximo de Fspogev = (1.42 + 0.14)x1071° ph
em~? s71, equivalente a 3 veces el flujo en un estado bajo [123], fue observado al rededor del 5
de octubre del 2015 (57300 MJD) mientras que el flujo méaximo en rayos X de Fy_1gz.v = (1.04
+ 0.06)x10710 erg cm™2 s7! se observé dos meses después, el 8 de diciembre del 2015 (57364
MJD), sin embargo no es concluyente que haya un retraso de rafaga pues no hay observaciones
simultaneas de este periodo en rayos .

El espectro de TeV puede ser ajustado a una ley de potencias a partir del segundo pico del SED,
a 0.1 TeV de energia ® en un estado alto. Los flujos en rayos X, que en esta campaia se ubican
después del pico sincrotréon aproximadamente a energias de 0.04 keV, fueron ajustados a una ley

de potencias simple con una densidad columnar fija de Ng = 1.52 x102° cm™2

, en esta banda el
indice espectral observado se endurece a medida que el flujo aumenta.

La homogeneizacion se realiza para los datos en rayos X. Estos datos se reportan de 0.3 a 10
keV, dado a que no se reporta suficiente informacion sobre el espectro, los datos de 2 a 10 keV se
obtienen de los datos publicos de Swift-XRT de la pagina
https://www.swift.psu.edu/monitoring/ en unidades de cts s™!, y las unidadades se con-
vierten a erg cm~2 s™! con el factor de conversién reportado en Stroh & Falcone, (2013) [142] con
un valor de (4.168 + 0.012)x107 ! erg em™2 s~ 1cts™1. Las curvas de luz de rayos Y de TeV y rayos

X se reportan en una escala temporal de un dia y se muestra en la figura (3.15).

3.3.5 Periodo 1 (flare)

Durante dos semanas, entre el 27 de julio y 8 de agosto del 2006, se observé la fuente PKS
2155-304 cuando dos rafagas excepcionales ocurrian en energias de TeV. La primera rafaga
se observo el 28 de julio del 2006 (53944.05 MJD) alcanzando flujos 20 veces mas grandes en
una noche y durando ~200 segundos [152], desafortunadamente no hubo cobertura en otras
longitudes de onda para esta rafaga. La segunda rafaga, la mas alta de la observacion y la que se
estudia en el periodo 1 (flare) presentada en el trabajo de Aharonian et al. (2009, flare) [46], se
observa con el telescopio HESS a una energia >300 GeV con una significancia de 1720g, el 29 de
julio (53945.90 MJD) a las 21:00 horas, alcanzando un flujo maximo de Fs4p9g.v = 9.9 x10710
ph, cm~2 s~lequivalente a ~11 veces el flujo de la Nebulosa del Cangrejo al mismo umbral de
energia. Esta rafaga es aproximadamente el 20% mayor que la primera rafaga observada entre el
27 y 28 de julio, que alcanz6 un flujo de ~9 CU a un umbral >400 GeV de energia e incrementa y
decae en una escala de tiempo de =1 hora. A diferencia de la primera rafaga, para la segunda si
se tuvo covertura en rayos X. Los instrumentos que observaron en esta banda fueron Chandra
con el espectroscopio (LETG, Low Energy Transmission Grating por sus siglas en inglés) en el

rango de energia entre 0.5 y 5 keV y RXTE entre 2 a 10 keV. Chandra fue el que estudié la

8Espectro observado en https:/tools.ssdc.asi.it/SED/
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Figura 3.15: Curva de luz de PKS 2155-304 del periodo 4 reportada en Wierzcholska, et al (2019)
[121] entre el 2015 y 2016. Cada punto corresponde al flujo promedio de un dia de observaciones
para ambas bandas. Los puntos negros con simbolo de estrella son los flujos con una simultaneidad
de 2.87 horas, no se obtuvo simultaneidad de flujos para la rafaga observada en julio de 2015
(~57300 MJD).

rafaga por un tiempo mas extenso pero debido a dificultades de disponibilidad del ToO (Target of
Opportunity), no observé la fuente los primeros 10 minutos en los que se detect6 el flujo pico en
TeV. Los tres instrumentos muestran curvas de luz que siguen la misma evolucién (ver Fig 1. de
[153]). Las curvas de luz en energias de rayos y y en rayos X muestran un aumento de actividad
correlacionado pero con diferentes amplitudes de flujo: la rafaga en TeV aument6 por dos ordenes
de magnitud mientras que en rayos X el flujo aumenté en un factor de ~2, esto indica que los
rayos ¥ de TeV dominan la produccién de energia.

El espectro en TeV durante la rafaga fue ajustado tres modelos: a una funcién de ley de potencias,
a una ley de potencias con corte exponencial y a una log parabola, estas tltimas dos dado a que
se hace presente una curvatura tan significante que se puede descartar con confianza la ley de
potencias para los estados mas altos (ver tabla 2 de Aharonian, et al. (2009, flare) [152]). Esta
curvatura es variable en el tiempo y es més pronunciada en los estados mas altos, por lo que no es

resultado de la absorcién por EBL sino que es de origen intrinseco de la region de emision. Para
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la energia del pico de la componente de TeV del SED también se observa la tendencia de crecer a
medida que el flujo crece. Para el flujo maximo de la rafaga se tiene un valor de curvatura de
b=1.2+0.2 y un pico TeV a E, = 500 GeV, a medida que el flujo decrece la curvatura se aplana
hasta b =0.35 y el pico se traslada a E, = 70 GeV. El estudio de la forma espectral se divide en
estados de actividad similares: T300-high para las primeras 1.36 horas (53945.913 - 53945.970
MJD) en donde se tiene el estado mas alto simultaneo con rayos X y T300-low el resto de tiempo
de la observacion simultanea con rayos X (53945.97 - 53946.129 MJD, 3.816 horas).

Para PKS 2155-304 la atenuacién de rayos y por el EBL debe tomarse en cuenta para estudiar las
propiedades espectrales y el flujo intrinseco, sin embargo los flujos presentados en este trabajo no
estan corregidos por EBL.

Para los rayos X observados por Chandra entre 0.5 y 5 keV, el espectro se ajusté con un densidad

columnar fija en Ny = 1.69 x102° cm™2

a una ley de potencias para tiempos de integracién cortos,
para tiempos mas largos de integraciéon hay evidencia de una curvatura o cuando se toma un
rango de energia mayor (como el rango de RXTE) y se ajusta a una ley de potencias quebrada o
una log parabola. Ajustando los datos con una log parabola se puede obtener mediciones de la
luminosidad y de la ubicacién del pico sincrotrén del SED. Extrapolando los datos en rayos X se
estima que la luminosidad es ~ 1.6 x 1046 erg s~ y la ubicacién del pico sincrotrén se mantiene
constante para estados bajos y altos en una energia entre 40 y 50 eV. En general hay un claro
endurecimiento del indice espectral a medida que aumenta el flujo, sin embargo el indice espectral
se continda suavizando ain cuando el flujo empieza a crecer a partir de 53946.2 MJD, esto indica
un cambio en la region de emisiéon como un proceso lento en la aceleracién o en la inyeccién de
electrones. La curva de luz de rayos X se muestra en la figura 3.16.
En Aharonian et al, (2009, flare) se presenta la curva de TeV a un umbral de energia >300 GeV
en unidades de ph cm™2 s~ sin correccién al EBL (figura 7 del articulo), sin embargo los datos se
toman de Abramowski et al, (2018) [125], en donde se presenta la tabla de flujos integrales en el
umbral >200 GeV.

Para los rayos X observados por Chandra en un rango de 0.5 a 5 keV con unidades erg cm ™2
s~! se hace el cambio a un rango de energia entre 2 y 10 keV usando el factor de conversién
Fo_10kev/Fo5-58ev ~ 0.346, usando los parametros promedio de los modelos T300- high y T300-low

de una funcion log parabola (ver tabla 4 de Aharonian et al. (2009) 3.16).
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Figura 3.16: Curvas de luz de la rafaga del 29 de julio del 2006 del periodo 1 (flare). El panel
superior muestra la curva de luz de TeV observada por H.E.S.S. a un umbral de energia >200
GeV en bines temporales de 8 minutos. El panel inferior muestra la curva de luz de rayos X
observada por Chandra en el rango de energia de 2 a 10 keV a un bin temporal de 8 minutos. Los
datos tienen una simultaneidad de 1.78 minutos.

3.4 1ES 2344+514

Accicari et al, (2011) [132] observé a 1ES 2344+514 entre octubre del 2007 y enero del 2008 en
una campana multifrecuencia con datos en rayos y, rayos X y en Ultra Violeta. El instrumento
que observé en rayos y de TeV fue el observatorio VERITAS en un umbral de energia de >300
GeV con una deteccion de 200 y los rayos X fueron observados por los satélites Swift-XRT y
RXTE-PCA entre 2 a 10 keV. La fuente se observé en un estado alto entre el 7 y 8 de diciembre
del 2007. VERITAS observé la rafaga el 7 de diciembre con un flujo integrado de F(> 300 GeV) =
(6.8 £ 0.6)x107 11 ph em™2 571, 1o que equivale al 48% del flujo de la Nebulosa del Cangrejo y a
una escala temporal de ~ 1 dia. Sin la rafaga el flujo promedio observado es del 7.6% CU. Para los
rayos X de Swift-XRT y RXTE-PCA el punto maximo de la rafaga se detecta el 8 de diciembre con
Swift-XRT a una amplitud dos veces mayor que el estado bajo anterior y con escala de tiempo de
~ 1 dia. El flujo promedio observado por Swift-XRT es Fo_1orev = (6.3 + 0.3)x10™ erg em™2 s71.
El espectro entre 390 GeV y 8.3 TeV para los datos sin tomar en cuenta la rafaga del 7 de

71



CAPITULO 3. METODOLOGIA

¢ Goyal (2020) 4 Aharonian (2009) 4+ Abdalla (2020) ¢ Wierzcholska (2019) ¢ Aharonian (2009, flare) [ 250

N
v

o o
) k200 1
o o
— 201 1 1 1 —
X X,
_5 r 150 _S
~ 154 q q q ~
| # _m
§ 5
< <
mpo.+ 4 4 4 ' .Hoo.m
= " A ol
9 + { M) 9
2 51 1 LRI 1 1 lso @
« ) ++ + ' e
TS ¢ AR t 4 4
ol t | | N (
3.0 -0

Iy = N g
o n o [
.

N

o

Rayos X [erg cm™2 s71]x 10710

Rayos X [erg cm™2 s71]x 10710

o o . *tos
i Vo L .
0.04"° : 1 1 1° ° Lo.0
o ol AN 25 oY 00 0 o 29 A° A AL 422 20 20
% 09 A0 O o 0077 5o Q0 P 07 o0 QoY ool ol ol
2000 20 20 200 0BT o0® 20 20%? 20 g0 205 20%€700° 200 20%°
Periodo 1 Periodo 2 Periodo 3 Periodo 4 Periodo 1 (flare)

Figura 3.17: Curva de luz de PKS 2155-304 de los 5 periodos en los que se estudia a la fuente empezando desde el 2006 hasta el 2016. Los
paneles superiores muestran la curva de luz en rayos y a energias >0.2 TeV. Los paneles inferiores muestran la curva de luz en rayos X en
el rango de energia de 2 a 10 keV. Los paneles de la derecha de color azul y rojo oscuro son las curvas de luz de la rafaga de julio del 2006.
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Pico Pico
P Articulo 11:1 0(3;1; ll\{/l:d;)eslo Rayos X | Rayos y
Y YOST | (keV) | (GeV)
P1 Goyal, Ley de Log 3 3
(2020) potencia | parabola
. Ley de
P2 Aharonian, potencia Ley d? <2 EB: ~ 10
(2009) potencia
quebrada
Abdalla, Ley de Ley de )
P3 (2020) potencia | potencia ~ 0.1 EB: ~ 10
P4 Wierzcholska, Ley d(.e Ley d? ~0.04 EA: 100
(2019) potencia | potencia EB: -
P1 Accicari, Log Log Entre 0.04 | EA: 500
(flare) (2020) parabola | parabola y 0.05 EB: 70

Tabla 3.6: Tabla de los modelos espectrales para cada periodo de PKS 2155-304 y de la ubicacion
de energia del pico sincrotrén en keV y del pico de TeV. En esta tltima columna se presentan los
valores para el estado bajo (EB) y para el estado alto (EA).

diciembre se modelan con una ley de potencias con indice a = 2.78 + 0.094,; + 0.155,5 y para
la rafaga el indice espectral es de a = 2.43 £ 0.224,; + 0.2,,,. Trabajos de TeV previos, como
la campania entre agosto del 2005 hasta enero del 2006 que observé a la fuente en estado bajo
con un indice espectral de a = 2.95 + 0.1244; + 0.2, [130], igualmente la observacién en 1995
con Whipple midié un indice mas duro de a = 2.54 + 0.174; + 0.07,,5 durante la observacién
de un estado alto [154]. Ambos resultados son consistentes a lo medido en este trabajo. En esta
camparia el pico de TeV se observa a ~ 500 GeV.

Los rayos X se modelan con una ley de potencias absorbida con la densidad columnar de Ny =
(2.06 + 0.13)x10%! cm™2. Con este ajuste se encuentra una correlacién entre crecimiento de flujo
y endurecimiento del indice espectral variando entre @ = 2.33 + 0.05 y @ = 1.97 + 0.05 con los
datos de ambos observatorios, RXTE-PCA y Swift-XRT y con una probabilidad de 0.14 y 0.70,
respectivamente, mientras que la probabilidad de un indice constante es 7.9x10720 y 3.3x107%,
respectivamente. El pico de sincrotrén para estas observaciones es de ~ 5 keV.

Para este articulo se toman los rayos y a una energia de >300 GeV con unidades de ph em2sly

2

los rayos X en el rango de energia entre 2 y 10 keV con unidades erg cm™2 s~!.La curva de luz de

ambas bandas se muestra en la figura 3.18.

3.5 Método estadistico de D’Agostini

En este trabajo se utiliza el método bayesiano propuesto por G. D’Agostini [155] para encontrar
la mejor descripcién a la correlacion entre flujos en rayos X y rayos y. Este método usa una

estimacion por maxima verosimilitud (o Likelihood) al modelo tomando en cuenta una dispersién
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Figura 3.18: Curva de luz de 1ES 2344+514 observada por Accicari et al, (2011) en una camparia
entre octubre del 2007 a enero del 2008. Los flujos en ambas bandas de energia son de escalas
temporales de una noche. En el panel superior se muestra la curva de luz observada por VERITAS
a energias > 300 GeV y en el panel inferior se muestran los datos en rayos X observados por
RXTE-PCA y Swift-XRT en el rango de energia entre 2 y 10 keV. Los puntos con simbolo de
estrella son los datos con simultaneidad promedio de ~ 1.5 horas.
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extra en los datos. La dispersién, que se representa con un g4, describe las incertidumbres de las
variables “escondidas” que forman parte del conocimiento precedente del experimento y se asume
que esta distribuida de forma normal, por lo que puede ser considerado como una desviacién
estandar. Dentro de 304 se va a abarcar el 99.5% de los datos que son parte de la correlacion,
los datos a mayor de 304 ya no se explican por fluctuaciones estadisticas sino que su dispersion
podria tener un origen fisico. En esta seccién se detalla este método y se muestra cémo se llega a
la expresion que es maximizada para encontrar los parametros éptimos que describen los datos
experimentales considerando un modelo de la forma F, = bF§, dejando libre el indice a para

saber qué indice prefieren las correlaciones.

G. D’Agostini, (2005) [156] introduce ajustes de modelos desde el punto de vista de la estadis-
tica bayesiana, en donde se toma una perspectiva probabilistica. Con este enfoque el ajuste se
conoce mejor como inferencia paramétrica, pues el interés es encontrar un conjunto de parametros
de un modelo que describa el comportamiento de los datos de un experimento. Dado a que se esta
dentro de la estadistica bayesiana, los parametros resultantes dependen de un modelo inicial y
de conocimientos previos sobre los posibles valores que pueden tomar los parametros.

Para hacer la inferencia paramétrica a partir de un conjunto de datos con errores en ambos ejes

se considera un modelo que relaciona los valores de dos cantidades g, ,uy7:
(3.1) Ky = py(piy;0),

donde 6 representa los parametros del modelo. Como por ejemplo, para una ley de potencias,
Uy =bus, 0 ={a,b}. Debido a los errores de medicién las cantidades que se miden no son fi, iy si
no que son cantidades diferentes x y y, con incertidumbres o, 0,, respectivamente. Sea i una de
las repeticiones del experimento, el resultado x; correspondera a un u, ; en el modelo (de forma
andloga para y; y 1,,;) y el error serd representado por una funcién de densidad de probabilidad
f(x;lpy i, I), que se asume que estd distribuida de forma normal y que est4 condicionada por el
valor de la variable del modelo p, ; y por los conocimientos previos del experimento I, como los
que nos llevan a elegir un determinado modelo u, para ajustar los datos experimentales.

El objetivo es encontrar la funcién de densidad de probabilidad de los parametros que describen
el modelo por medio de las mediciones experimentales x y ¥ y del conocimiento previo I, es decir,
f(0|x,y,I). Dado la relacién de marginalizacién 8 f(x|I) = J f(x,yl)dy, la distribucién puede

escribirse como,

(3.2) FO.5.= [ ey, 00,3, Did ety

7Se estara usando la misma nomenclatura que en D’Agostini, (2005) [156].

8Margl'nalizar una distribucién significa obtener la distribucién de probabilidad solamente de las variables de
interés que se separaron. En este caso, en la ecuacion (3.2), se tiene la funcién de distribucion de los parametros 6 al
integrar respecto a las variables que se excluyen py y py.
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Y dado al teorema de Bayes multivariable [156],

f(pxs pry, %, 5, 611)
S £, pry, %, ,01Dd pxd iy d6”

Dado a que el denominador de la ecuacion es s6lo un nimero, pasa a ser parte de la constante de

(3.3) f(,ux,ﬂy,@lx,y,l)=

normalizacién y la distribucién de parametros queda,

(3.4) PO D [ £3,t10 1y, 00Dty

Por la relacién conocida f(x,y|I) = f(x|y,I)f(y|I), la ecuaciéon anterior es equivalente a
(3.5) f@lx,y,I) o f(x,y10,Df (O1)

En donde la funcién de densidad de probabilidad de los parametros dado las medidas experimen-
tales y los conocimientos previos es equivalente a la Likelihood, f(x,y|0,I) = £(0;x,y) cuando
se tiene un conocimiento amplio del experimento [155]. La Likelihood es una funcién que mide
qué tan bueno es el ajuste entre 6, los parametros del modelo y las mediciones experimentales.
El conjunto de parametros 6 que maximiza la Likelihood es el que se usa en el modelo. Esto se
conoce como principio de Maxima Verosimilitud (o Maximum Likelihood Principle) °.

Para una funcion, la funcién de distribucion de parametros f(6|x,y,I), basado en una funcién

normal, queda como:

1 Ly; — py(ai;0)12

(3.6) f@lx,y,I) o< = 11; .exp [ — ,
\/0;2”. + iy (xi30)0% ; 207 ; + y(xi;0)07 ;]

donde el simbolo ‘x =’ significa ‘aproximadamente proporcional a’. En esta relacién se toma en
cuenta el modelo u,, su derivada ug, y las incertidumbres de las mediciones o y 0y, las cuales se
asumen que estan distribuidas de forma normal.

Para obtener la relacién de ec. (3.6) se asume que o, y 0, son las tnicas desviaciones de los datos
experimentales, sin embargo en estadistica bayesiana las mediciones tienen una variabilidad
no detallada explicitamente que puede ser integrada al error total de medicién por lo que al
modelo descrito en la ecuacion (3.6) se le agrega una desviacion extra a una de las variables. Por
simplicidad y tradicién se le agrega a la variable y. Sea o4 la variabilidad extra que se distribuye
de forma normal e independiente en cada y;, se tiene entonces una distribucién f(o4|x,y,I). Como
se sabe, la integracién de varias distribuciones normales sigue resultando en una distribucién
normal con el valor esperado y la varianza como la suma de los respectivos valores esperados y

varianzas. Entonces el efecto de la variabilidad extra cambia la ecuacion 3.6 como:

1 [y; — iy (x;;0)12

2. 2 2z P 902 402 +p2(x;;0)02 1|
\/Ud+‘7y,i+”y(xi’9)gx,i d y,i  Hy U0

3.7 fOlx,y,I)= ZL0;x,y) x=1I;

9Notar que la nomenclatura cambia de ‘I’ a ‘; para mostrar que la Likelihood £ no tiene interpretacién proba-
bilistica. Con esta relacién se muestra una convergencia entre la estadistica bayesiana y la estadistica frecuentista.
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Aplicando el método Log-Likelihood negativo a la ecuacién (3.7), es decir, L(0;x,y) = —Llog(Z£(0;x,y)),

donde log() es el logaritmo natural, se tiene:

Lyi — py(x;;0)12
> .

2 12 ne. s 2
; 0'U+Uy,i+[,ty (xl,B)Ux’i

1 , 1
38)  LO.ouxy~g Y logloy+02 ; + ) (xi30)02 1+ 5
1

Este método maximiza la probabilidad de elegir los mejores parametros del modelo.
Aplicando a un modelo de ley de potencias, donde u, = Fy y u, = Fy, es decir, F, = bFy, el
Log-Likelihood negativo queda:

(3.9) L(a,b)=)1 [02 + o2 25242 F2a-2)] 3 [Fy - bF% T
: a,0)= oglo, +o% +a o + .
v F, F.ox 0’%4—0127 +a2b20-% FJ(CZa—Z)

Y x

Esta ecuacién (3.9) es la que se optimiza para encontrar los valores de los parametros del indice

de potencia a y de la constante de escala b en las correlaciénes que se presentan en la seccién 4.
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CAPITULO

RESULTADOS Y DISCUSION

A continuacién se presentan las correlaciones obtenidas de los flujos en rayos X y en rayos y de
los cuatro blazares de la muestra.

Los puntos seleccionados de las curvas de luz fueron los mas simultaneos entre si, y coémo se
muestra en el capitulo anterior, el tiempo de simultaneidad es en promedio de algunas horas,
por lo que es mas correcto llamarlo tiempo cuasisimultaneo. La escala temporal de la mayoria de
los datos es de un dia o una noche. Por lo tanto una variacién en escalas de tiempo menores no
pudo ser observada, esto puede haber introducido una sistematica de la que no se tiene amplio

conocimiento pero con el método de D’Agostini es una forma de cuantificarla.

4.1 Mrk 501

Como se indic6 en el capitulo anterior, para la correlacién de Mrk 501 los datos fueron obtenidos de
Gliozzi, 2006 (P1-3); Aleksic, 2015 (P4); Ahnen, 2018 (P5) y Furnis, 2015 (P6), durante intervalos
de tiempo entre 1997 y 2013. En estas observaciones se tienen periodos de alta actividad para los
periodos P1 y P5 y estados de baja actividad en los periodos P2, P3, P4 y P6.

La correlacion total de Mrk 501 en rayos y a energias >1 TeV y rayos X en el rango de energia de
2 hasta 10 keV, se muestra en la figura 4.1. Esta correlacién se modela con una ley de potencias
de la forma Fy = bF%, y se obtiene un indice de potencia de a = 1.45+0.009, una constante de
escala de b = 0.74 + 0.008 y una desviacién natural por D’Agostini de o4 = (0.88 +0.09) x 10711,
Usando el criterio de informacién de Akaike (AIC) [157] se tiene un valor de AIC = 142.01.

Dos puntos de la grafica no se encuentran dentro de los 304. El punto amarillo pertenece al
estado alto del periodo 5 reportado en Ahnen, 2018 y esta a un 704 del modelo de la correlacién y
el punto rojo oscuro pertenece a los datos del periodo 1 de la rafaga de 1997, a un 504 del modelo.

Se nota que ambos puntos implican un incremento en el flujo en rayos y sin contraparte en rayos
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X. En general se observa una dispersién para todos los puntos de la rafaga de 1997 tanto para
rayos y como para rayos X. Este comportamiento es similar al reportado por M. M. Gonzélez et al,
(2019) [1] para el blazar HBL Markarian 421. Una posible razén para que los flujos altos estén
fuera de la correlacién es que provengan de un mecanismo diferente al de Sincrotrén-Compton
Autoinducido de una zona (modelo SSC). Por ejemplo en K. Katarzynski y K. Walczewska [64] se
propone que los flujos altos son emitidos de una segunda regién en el chorro.

Cuando no se consideran los puntos fuera de 304 de la correlacién el indice de la potencia decrece
a =1.44+0.08. Asimismo, cuando no se consideran los datos del periodo 1, que contienen la rafaga
de 1997, de Gliozzi et al. (2006) la correlacion tiene un indice mas bajo de a = 1.38 +0.21 (ver
figura 4.2), un valor todavia inconsistente con una correlacion lineal.

Los parametros de las correlaciones individuales se resumen en la tabla 4.1. Se observa que
cuando las observaciones cubren un amplio rango de flujos, se prefiere una descripcién no lineal.
El periodo 5 de Ahnen et al. (2018) tiene una correlacién con un indice que corresponde a una
correlacion casi cabica a = 2.71 +0.44, pues domina el ajuste el punto de mayor flujo. El periodo
1 tiene un indice de a = 1.39 + 0.22. Los periodos 3 y 4 cubren un rango pequeio de flujos en
rayos X y rayos vy a niveles bajos, ellos ocupan la regién baja de la correlaciéon y por lo tanto
no contribuyen mayormente a la correlacién total, estos datos se ajustaron a una constante. El
periodo 4 con un valor de b = (6.36 + 1.64) x 10712 y el periodo 3 con b =(3.98 +£0.75) x 107!2. Los
datos que alcanzan mayores niveles de flujo, Periodo 1 y 5, son los que dominan la correlacion.
Los datos del periodo 2, de 1998, presentan una tendencia de estar por debajo del modelo. Estos
datos se obtuvieron en Aharonian, 2001, en donde se reporta que 1 Crab = 17.5x1072 ph em 2571,
sin embargo, al hacer la comparacién con los datos reportados en Gliozzi, et al. (2006) en Crabs

2571 posiblemente

se encuentra que el factor de conversién es de 1 Crab~ 24.88 x 10™'2 ph cm™
por un problema de calibracién de las observaciones.

Para saber si el modelo de la correlacién es consistente con el punto F,,Fx =(0,0), es decir, que
para un flujo en rayos y de valor F, = 0 se tiene un flujo en rayos X del mismo valor (con el fin de
mostrar si no existe un fondo de rayos y por un mecanismo hadrénico o de Compton Externo o por
el modelo estratificado de K. Katarzynski y K. Walczewska [64]) se ajustan los datos con una ley
de potencias mds un término constante: ¥, = bF§ + c. El ajuste arroja un valor de la ordenada de
¢=(3.14+3.15) x 1012, que es consistente con el punto (0,0) al tomar en cuenta la incerteza del
valor y la magnitud menor en un factor de 10 que los flujos de estados de alta actividad. Este
modelo mas complejo decrece el indice de la correlacién a a = 1.29 + 0.16 (atn consistente con la
descripcion no lineal), para este modelo mas complejo AIC = 142.83 y obteniendo el likelihood

((142.01-142.83)/2) = () 66. Esto es, el modelo més complejo es

relativo entre ambos modelos, LR = e
66% tan probable como el modelo de ley de potencias mas simple que ajuste mejor a los datos.
Este es una probabilidad alta pero indica que los datos prefieren el modelo mas simple.

Para probar la descripcién lineal, la correlacién se ajusta a una funcién lineal de la forma

Fy =bFx +c (ver figura 4.3), y se obtiene un coeficiente de pearson de R? =0.875, un p-value de
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3.05x 1073 y un AIC = 144.15, obteniendo el likelihood relativo entre este modelo y el de ley

de potencias simple se obtiene LR = 0.34, es decir, el modelo lineal es 34% tan probable como

el modelo de ley de potencias de ser el modelo que mejor ajuste a los datos. Los datos prefieren

una ley de potencias con un indice mayor a uno sobre el modelo de ley de potencias complejo y el

modelo lineal.

) No. (b+Ab) (c£Ac)
P Articulo datos a+Aa «10-1 <10-12 og+xAog
py | GHozzl, 2006 1o, 1) 39, 0.2 | 8.03+259 - (1.4240.30) x 10711
(1997)
liozzi, 2
pg | Glozzh 2006 | o) 1) 914052 | 5.3641.63 - (6.82+1.27)x 10712
(1998)
liozzi, 2
pg | Glioz#, 2006 |, 0 0 (3.98+0.75) | 1.49x 10716 +9.02 x 1011
(1999)
P4 | Aleksic, 2015 | 12 0 0 (6.36+1.64) | 1.14x1071%+293x 10711
P5 | Ahnen, 2018 | 23 | 2.71+0.44 | 3.60+1.45 - (1.04+0.20) x 10~ 11
P6 | Furnis, 2015 5 1.91+0.28 | 5.31+1.21 - 1.85x 10714 +£8.00 x 10712
Total - 108 | 1.45+0.09 | 7.36+0.86 - (8.88+0.90) x 10712

Tabla 4.1: Tabla de los parametros con ajuste de la forma F, = bF§ + ¢ de los periodos de
observacion de Mrk 501. Los datos de los periodo 3 y 4 estan ajustados con una constante c.
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Correlacion diaria

Fit

4 Gliozzi, 1997 a = 1.45E+00 +/- 8.81E-02
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7 207 % Gliozzi, 1998 0y = 8.88E-12 +/- 8.91E-13
° <4 Gliozzi, 1999
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n #+ Ahnen, 2012
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~ ¢ Furnis, 2013
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Figura 4.1: Correlacién entre rayos X en el rango de energia de 2 a 10 keV y rayos y a energias
>1 TeV. Las bandas de diferentes tonos azules describen desde el méas oscuro al mas claro el 104,
204 y 304 de la desviacién intrinseca de los datos segin D’Agostini, respectivamente (ver seccién
3.5). El cuadro al lado derecho de la grafica muestra los parametros del ajuste del modelo de ley
de potencia a los datos, en donde a = 1.44 +0.08 es el indice de potencia del modelo.

Correlacion diaria Correlacion diaria
Fit _— Fit
Ahnen, 2018 a =1.44E+00 +/- 8.34E-02 4 Gliozzi, 1998 a = 1.38E+00 +/- 2.10E-01
1 b = 6.98E-01 +/- 7.54E-02 — i H i b = 7.01E-01 +/- 9.59E-02
7 201 ¥ Aleksic, 2015 a7 20k 7 1y T asEns |7 207 # Gliozzi 1999 Oy = 6.12E-12 +/- 7.04E-13
= % Furnis, 2015 =] + Aleksic, 2008
x 15 4+ Gliozzi, 1997 i 15 4 ¥ Ahnen, 2012
n 4 Gliozzi, 1998 Tm Furnis, 2013
n
o 4 Gliozzi, 1999 ~
- lu_
E 10 £
s s
> 5+ > 5
n 0
=] o
> >
-} @
€ 0 e 0
: : ; : r
1 2 3 4 5 6 3 4 5 6
Rayos-X (erg cm~2 s71) x1071° Rayos-X (erg cm~2 s71) x10-10

Figura 4.2: Correlacion entre rayos X en el rango de energia entre 2 y 10 keV y rayos y con
energia >1 TeV. El panel de la izquierda es la correlacién sin los puntos mayores a 304, el panel
de la derecha es la correlacién sin los datos de Gliozzi, (2006) de 1997.
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Ajuste
_ o b = 1.59E+00 *+ 9.86E-02
Correlacion diaria ¢ =-9.47E-12 + 1.85E-12
04 = 8.98E-12 £ 8.93E-13 [
4 Gliozzi, 1997 ,
oo ] o R2 = 0.875
7 204 4 Gliozzi, 1998 p-value = 3.05E-35
S <4 Gliozzi, 1999
X 15 + Aleksic, 2008
i Ahnen, 2012
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Figura 4.3: Correlacion de Mrk 501 entre rayos X en un rango de energia de 2 a 10 keV y rayos
Y con energia >1 TeV modelada con una funcién lineal de la forma Fy = bFx + ¢ por medio del
método de D’Agostini. El cuadro al lado derecho de la grafica muestra los parametros del ajuste
con un coeficiente de pearson R2 = 0.875, un p-value de 3.05 x 1073?

4.2 1ES 1959+650

Como se mencioné anteriormente, los datos para realizar la correlacién de 1ES 1959+650 fueron
obtenidos de los trabajos Krawczynski, 2004 (periodo 1); Uellenbeck, 2013 y Kapendaze, 2017
(periodo 2); Aliu, 2014 (periodo 3); Santander, 2017 (periodo 4) y Accicari 2020 (periodo 5) durante
intervalos de tiempo desde el 2002 hasta el 2016. El periodo 1 estudia la fuente durante dos
rafagas, una de ellas es la rafaga huérfana de junio de 2002 observada por el instrumento
Whipple. En el periodo 2, de Uellenbeck, 2013 y Kapendaze, 2017 se presentan datos durante
un estado bajo de la fuente en 2009 y los periodos 3, 4 y 5 estudian la fuente en estados activos.
La correlacion total entre rayos X de 0.3 a 10 keV de energia y rayos y a energias >300 GeV se
muestra en la figura 4.4, la correlacién fue ajustada a una ley de potencias y se obtuvo un indice
de @ =1.43 +0.22, un factor de escala de b =0.62+0.28 y una dispersiéon natural de D’Agostini de
04 =(4.69+0.45) x 10711 un valor considerable cuando se toman en cuenta los valores de flujos
en rayos Y y sus incertidumbres. Aiin no es claro, en estos casos especificos, el origen o la causa

de la dispersion o4, puede ser desde una incertidumbre sistematica subestimada hasta de origen
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fisico. El criterio de infromacién de Akaike tuvo un valor de AIC = 386.39.

En esta correlacion se observan los puntos del periodo 1 observados por Whipple de color verde
limén y cian. Los dos puntos verde limén pertenecen a la rafaga huérfana de junio del 2002 y
el punto cian es la rafaga de mayo del 2002 que si presenta contraparte en rayos X aunque no
suficiente para entrar a la correlacion. Los datos de ambas rafagas no se encuentran dentro
de la correlacién y se ubican a 504. Los puntos morados distanciados de la correlacién por 504
pertenecen al estado alto de este mismo periodo observados por HEGRA, su conversion a energias
>300 GeV fue por medio del modelo espectral de ley de potencias, como se explica en la subseccién
3.2.1, esto pudo haber causado una sobreestimacion del valor pues a energias >300 GeV la
curvatura de la componente de TeV del SED es notoria. Es importante notar que los datos de la
campana del telescopio HEGRA cuando se dan para un umbral de energia > 300 GeV, son muy
parecidos entre si porque la integral de los flujos de 300 GeV a 2 TeV domina su valor. Lo indicado
para hacer una conversion de umbral de energia es por medio del modelo espectral para cada
punto de flujo, dado que para estos datos sélo se cuenta con el modelo promedio, la conversién
resulta ser una aproximacion del valor real.

Para la tendencia de la correlacion total todos los puntos contibuyen, sin embargo los datos de
los periodos 4 y 5, que presentan mayor nivel de flujo, son los que la dominan. Los puntos de
las rafagas salen de la correlacién por un exceso en el flujo de rayos y. Al quitar estos puntos
fuera de la correlacion, el indice de la correlacién incrementa a a = 1.56 + 0.22, la constante de
escala de b =0.45 +0.21, la desviacién de D’Agostini tiene un valor de o4 = (4.42+0.40) x 10~
(mostrada en la figura 4.5) y un AIC = 296.08. Los puntos de las rafagas que se observan en la
correlacion hacen que el indice se reduzca. A estos puntos se les ha descrito dentro de modelos
hadrénicos por lo que podriamos suponer que efectivamente, no pertencen a la correlacién de
origen leptoénico, por esta razén también se hace el anélisis sin tomarlos en cuenta en el ajuste.
En la tabla 4.2 se muestran los parametros de ajuste de ley de potencias de cada trabajo en forma
individual. La incertidumbre de la constante de escala b en la mayoria de los trabajos muestra
que posiblemente los datos prefieren otro modelo. Ajustando la correlacién total a un modelo
lineal (ver figura 4.6) se tiene un coeficiente de Pearson de R? = 0.292, un p-value = 9.48 x 1072 y
un AIC =371.27. Obteniendo el likelihood relativo entre el modelo de ley de potencias y lineal
tomando en cuenta los puntos fuera de la correlacién se tiene que LR = 0.24, es decir, el modelo
lineal es 24% tan probable de ser el mejor modelo de los datos. Los ajustes para la correlacién
total y para las correlaciones de los demas trabajos se muestra en la tabla 4.3 en donde se puede
ver que los parametros del ajuste total también presentan incertidumbres grandes, esto podria
sugerir que se necesitan méas datos en cada trabajo para poder obtener correlaciones individuales.
Se volvié a repetir el ejercicio de ajustar sin considerar los datos fuera de la correlacién y se
obtuvo una constante de escala de b = 1.75 +0.23, un intercepto de ¢ = (-2.33 + 1.45) x 10711,
una dispersién de D’Agostini de 04 = (4.59 +0.41) x 10, un coeficiente de Pearson con valor de
R? =0.649, un p-value = 6.95 x 1071 y un AIC = 300.66. El likelihood relativo entre el modelo
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P Articulo N a+Aa (b+Ab)x 1071 o+ Ao
datos
Krawczynski, (7.05+14.30) _15 11
P1 9009 34 102 466+0.97 |586x10"%+544x10
P2 Uel;%nlbseCk’ 6 | -1.37+1.22 | 5.92+999 |597x10"5+514x10"11
P3 Aliu, 2014 7 0.05+0.99 6.18+8.35 (4.27+1.54)x 10711
P4 Sal;t(‘j‘lr;der’ 17 1.61+0.74 3.39+5.31 (4.49+0.79) x 1011
P5 | Accicari, 2020 | 16 1.32+0.46 8.88+9.12 (6.02+1.09) x 10711
Total - 78 1.43+0.22 0.62+0.28 (4.69+0.45) x 10712

Tabla 4.2: Tabla de parametros de los conjuntos de datos que forman la correlacién total de 1ES
1959+650 modelada con una ley de potencias. Se observa que la constante de escala b no se
modela bien en los trabajos desde el periodo 2 hasta el periodo 5, lo que suguiere que se necesitan
mas datos para hacer las correlaciones individuales .

P Articulo b+Ab (c+Ac)x107H [ (o4 +Aoyg)x 1071

py | Krawezynski, | o100 019 | 4.60 £0.84 0.0007 + 4.72
2002

P2 Ueu;)nl%e"k’ 029+025 | 211+1.14 0.001 + 3.280

P3 Aliu, 2014 | -0.20 + 2.16 | 7.38 + 8.57 497 + 1.55

P4 Santander, | | /0. 59 | 206+ 4.15 457 + 0.81
2017

P5 | Accicari, 2020 | 2.32 + 0.67 | -4.59 + 5.68 6.00 + 1.09

Total — 170 + 0.24 | -1.67 + 1.52 4.86 + 0.46

Tabla 4.3: Tabla de parametros de los conjuntos de datos que forman la correlacién total de 1ES
1959+650 modelados con un modelo lineal. Al igual que la tabla 4.2 el intercepto del modelo
muestra incertezas altas.

de ley de potencias y el modelo lineal sin tomar en cuenta los puntos fuera de la correlacion es
LR =0.10, el modelo lineal es 10% tan probable como la ley de potencias para ajustar los datos

de mejor manera.
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# Kraw., rafaga junio % Aliu, 2012
Kraw., rafaga mayo <4 Aliu, 2012 (alto)-10 min
4 Kraw., HEGRA (rafaga) Santander, 2015
4 Kraw., HEGRA (bajo) Accicari, 2016
80 — % Uellenbeck, 2009
Ajuste
a = 1.43e+00 +/- 2.17e-01
b = 6.18e-01 +/- 2.81e-01
60 Og = 4.69e-11 +/- 4.53e-12
h
40 A

Rayos-y (107 ph cm~2 s71)

-20

2 4 6 8 10 12
Rayos-X (1071° erg cm™2 s71)

Figura 4.4: Correlacién entre rayos X en el rango de energia de 0.3 a 10 keV y rayos y a energias
>0.3 TeV de 1ES 1959+650. La correlacién total modelada con una ley de potencias tiene un
indice de a = 1.43 +£0.22. Los puntos color verde limén, cian, violeta y verde son observaciones de
estados altos. Los puntos amarillos y mostaza son puntos que observan en un estado alto pero
estos si se muestran dentro de la correlacion total. Los puntos violeta con simbolo de cuadrado,
los rojo oscuro y los azules corresponenden a la fuente en estados bajos. Las bandas de diferentes
tonos azules describen desde el mas oscuro al mas claro el 104, 204 y 304 de la desviacién de los
datos segun D’Agostini, respectivamente (ver seccién 3.5). Es interesante notar que los puntos de
la rafaga del 2002 (los puntos violeta de circulo abierto, los puntos lima de cuadrado abierto y el
punto cian) podrian ajustarse con el mismo modelo de correlacién pero en una amplitud mayor.
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Ajuste
80 a = 1.56e+00 +/- 2.24e-01
: b = 4.50e-01 +/- 2.14e-01
& Kraw., HEGRA (bajo) 04 = 4.42e-11 +/- 3.97e-12
<4 Uellenbeck, 2009
% Aliu, 2012
60 A . .
<4 Aliu, 2012 (alto)-10 min
Santander, 2015
## Accicari, 2016
40 -

Rayos-y (1071 phcm=2s71)

-20

2 4 6 8 10 12
Rayos-X (1071% erg cm™2 s71)

Figura 4.5: Correlacion entre rayos X en el rango de energia de 0.3 a 10 keV y rayos y en energias
>0.3 TeV para el blazar 1ES 1959+650 sin los flujos altos fuera de la correlacién, correspondientes
al periodo 1 reportado por Krawczynski et al. (2004). Se observa que el indice de la correlaciéon
aumenta a a = 1.56 £ 0.22.
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# Kraw., réfaga junio ¥ Aliu, 2012
Kraw., réfaga mayo 4 Aliu, 2012 (alto)-10 min
4 Kraw., HEGRA (rafaga) Santander, 2015
4 Kraw., HEGRA (bajo) Accicari, 2016
4 Uellenbeck, 2009
80
Ajuste
b = 1.70E+00 + 2.45E-01
c=-1.67E-11 + 1.52E-11
60 0q = 4.86E-11 + 4.63E-12
[E R? =0.292
] p-value = 9.48E-03
" * (* *

Rayos-y (107 ph cm~2 s71)

-20

2 4 6 8 10 12
Rayos-X (1071° erg cm™2 s71)

Figura 4.6: Correlacién entre rayos X en el rango de energia de 0.3 a 10 keV y rayos y en
energias >0.3 TeV de 1ES 1959+650 ajustada con una funcion lineal. La correlacion total tiene
un coeficiente de Pearson de R% = 0.292 y un p-value de 9.48 x 1073,

4.3 PKS 2155-304

Como se detall6 en el capitulo anterior, la correlacion de PKS 2155-304 se obtiene de los datos
reportados en Goyal, 2020 (periodo 1); Aharonian, 2009 (periodo 2); Abdalla, 2020 (periodo 3);
Wierzcholska, 2019 (periodo 4) y Aharonian, 2009 (flare) (periodo 1 (flare)) en intervalos de tiempo
desde el 2006 hasta el 2016. El periodo 1 y el periodo 2 estudian a la fuente en estados bajos y
altos; los periodos 3 y 4 son datos simultdneos entre flujo de TeV y de rayos X en estados bajos y
el periodo 1 (flare) estudia la excepcional rafaga de julio de 2006 que alcanza amplitudes mayores
en un factor de 100 a los flujos promedios de PKS 2155-304.

La correlacion total entre rayos y a energias >0.2 TeV sin corregir por EBL y rayos X de energias
de 2 a 10 keV sin incluir el conjunto de datos del periodo 1 (flare), es modelada con una ley
de potencia y presenta un indice a < 1, con valor de a = (0.53 +0.10), una constante de escala
b =(10.6 + 1.54), una desviacién de D’Agostini de 0y =(2.69+0.31) x 10711 y un AIC = 138.84
(ver figura 4.7). El indice de la correlacién indica que existe una atenuacion de rayos y que se
podria adjudicar al hecho que la fuente est4 a un alto corrimiento al rojo de z =0.116 por lo que

los fotones de rayos y de 200 GeV se estan absorbiendo con fotones del EBL. Es posible hacer una
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correccion por EBL si se conociese el modelo espectral de cada punto de flujo de rayos y. Dado a
que se carece de esa informacién solamente se podria hacer una correccién de nivel de flujo lo
cual no cambia la tendencia de la correlacion, sélo la escala de flujo. A estos datos también se
les ajusta un modelo lineal de la forma F, = bFx + ¢ con un coeficiente de Pearson de R? =0.567,
mostrando un valor no muy elevado, un p-value de 5.93 x 1072 y un AIC = 140.11 (el ajuste se
muestra en la figura 4.8). El likelihood relativo entre ambos modelos es LR = 0.53, indicando que
el modelo lineal es ~ 50% probable que sea el mejor modelo que ajuste a los datos. Igualmente
se obtuvo la raiz de la desviacién cuadratica media (RDCM) para ambos ajustes, resultando un
valor muy parecido de RDCM = 1.29 para la ley de potencias y RDCM = 1.31 para la funcién
lineal, esto implica que ambos modelos describen la correlacién de manera similar, concluyendo
que no es necesario el modelo de ley de potencia pues el modelo lineal es suficiente. Notar que
ambos ajustes, el lineal y el de ley de potencias son casi equivalentes pues la curvatura de la ley
de potencias a flujos bajos es muy pequefia. Es decir que, considerando el modelo mas simple, la
descripcion lineal de las correlacion es suficiente. En ambos ajustes hay dos puntos fuera de la
correlacién con un exceso en rayos v, a 404, estos puntos pertenecen a un estado alto del periodo
1 mostrando el mismo comportamiento de Mrk 501 y 1ES 1959+650.

) No. Ley de Potencias Modelo lineal (ML)
P Articulo
datos Fy=bF% yop F,=bFx+cyo
a=0.77+0.17 b=17.8+4.01
P1 Goyal, 2020 24 b=(18.1+3.88) c=(1.58+1.08)x 1011
0q=(2.81+047)x10711 | 54 =(2.79+0.46) x 10711
T a=0.15+0.22 b=1.67+2.65
P2 9009 ’ 11 b=(653+1.11)x1071 | ¢=(5.02+1.38)x 10711
04=(1.184+0.3)x10"2 | 04 =(1.18+0.31)x 1011
a=-0.09+0.33 b=-2.99+5.08
P3 | Abdalla, 2020 5 b=(1.73+1.12)x 107! c=(2.05+0.8)x 10711
04=(2.63+1.95)x107"12 | 54 =(2.63+1.95)x 10712
Wierzeholska a=0.35+0.81 b=6.87+13.10
P4 2019 o4 b=(3.36+7.47)x1071 | ¢=(8.07+9.05)x 10712
04 =(4.84+2.99)x10712 | 54 =(4.73+2.98) x 10712
a=0.54+0.12 b=9.96+2.130
Total - 44 b =(10.60 + 1.54) c=(2.15+7.23)x 10711
04=(269+0.31)x107 1! | 64 =(2.74+0.15) x 10711

Tabla 4.4: Tabla de parametros del ajuste de datos de PKS 2155-304 para los modelos de ley de

potencias y lineal sin incluir la rafaga de julio de 2006.
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Modelo Ley de Potencias
0 — Ajuste
# Goyal (106-"12) a = 5.43e-01 +/- 1.22e-01

fop 25 - -v- Aharonian (2008) b =1.06e+01 +/- 1.54e+00
" % Abdalla (2013) 04 = 2.69e-11 +/- 3.11e-12
i 4 Wierzcholska (*15-'16)
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Figura 4.7: Correlacion entre rayos X en el rango de energia de 2 a 10 keV y rayos y a energias
>200GeV de PKS 2155-304. El modelo de ajuste es una ley de potencias. Las escalas temporales
de cada conjunto de datos son diarios a excepcién del periodo 4 con escalas temporales de 10 dias.
En esta correlacién no se incluye la rafaga de julio del 2006. El recuadro de la derecha muestra el
nombre del trabajo donde se obtienen los datos, y entre paréntesis el tiempo de observacion.
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Ajuste
_ _ ) b = 9.96E+00 +/- 2.13E+00
o Modelo Lineal - bines 1 dia ¢ = 2.15E-11 +/- 7.23E-12
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Goyal ('06-"12)
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Figura 4.8: Correlacion total de PKS 2155-304 entre rayos X en el rango de energia de 2 a 10 keV
y rayos v a energias >200 GeV sin incluir la rafaga de julio del 2006. El modelo de correlacién es
una funcién lineal de la forma Fy = bFx + c. El recuadro de la derecha muestra el nombre del
trabajo donde se obtienen los datos, y entre paréntesis el tiempo de observacion.

4.3.1 PKS 2155-304: rafaga de julio de 2006.

El periodo 1 (flare) reportado en Aharonian, et al. (2009) [152], reporta los datos para la rafaga
del 29 de julio de 2006, la correlacién de esta rafaga con datos de rayos y a energia >200 GeV sin
corregir por EBL y rayos X en un rango de energia entre 2 a 10 keV modelada con una ley de
potencias tiene un indice de @ = 1.95+0.29, b =84.30+6.44 y 04 =3.10 x 10713 +2.62 x 10~y se
muestra en la figura 4.9. La rafaga en general tiene un indice cercano a cuadratico pero fragmén-
tos de la correlacion tienen una tendencia cibica, como se reporté en Aharonian et al, (2009) [152]
y se observa en la grafica Log-Log (4.10). Esta correlacién cuadratica presenta otra dificultad mas
porque se obtiene en el decaimiento de la actividad, lo que no es posible replicar dentro del modelo
SSC. Una relacion cuadratica es valida solamente para el régimen de Thompson. Katarzynski
et al. (2005) [60] trata de explicar correlaciones de este tipo introduciendo valores muy altos de
parametros que describen la fuente como el factor de Doppler con valores de § ~ 1000 lo cual
es irreal para cualquier blazar. Las correlaciénes de la rafaga del 2006 y la de los demas datos
de PKS 2155-304 no se han unido dado a la diferencia de sus caracteristicas. Por un lado, la
correlacién de una ley de potencias de la correlacién de flujos promedios (fig 4.7) tiene un indice
menor a 1, mientras que para la rafaga el indice es cercano a 2. Por otro lado, los flujos de rayos
Y de la rafaga son dos 6rdenes de magnitud mayores que los flujos de los demas trabajos. Las

caracteristicas excepcionales de esta rafaga indican que podria existir otra zona de emisién en
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donde se genera la emisién en rayos y de altas energias, como se propone en K. Katarzynski y K.
Walczewska [64].

Flare de julio, 2006
0

— Fit Fit
304 a = 1.95E+00 +/- 2.89E-01
225 o o0 b = 8.43E+01 +/- 6.44E+00

— d 04 = 3.10E-13 +/- 2.62E-10
o B 1oy
v 2001 4. Data-8 min bin
o~ =
oo e S =
é 175 A
e
o
= 150 A
o
~
N 125 A
wn
S
2 100 1
o

75 4

0.9 1.0 1.1 1.2 1.3 1.4 1.5 1.6 1.7

Rayos-X (1071° erg cm=2 s71)

Figura 4.9: Correlacién entre rayos X de 2 a 10 keV y rayos y >200GeV para la rafaga de julio del
2006 de PKS 2155-304 modelada con una ley de potencias.

3x 10?2

Lineal
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Figura 4.10: Correlacion de la rafaga de 2006 de PKS 2155-304 entre rayos X de 2 a 10 keV y
rayos vy >200GeV en un grafico Log-Log en donde se pueden notar segmentos de la correlacién

que tienden a una relacién cibica como se reporta en el periodo 1 (flare) en Aharonian, et al.
(2009) [152].
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4.4 1ES 2344+514

Accicari et al. (2011) estudia la fuente entre octubre del 2007 y enero del 2008 en rayos y a
energias >300 GeV y en rayos X entre el rango de energia de 2 a 10 keV. La correlacién obtenida
modelada con una ley de potencias tiene un indice de a = 1.25 +0.22, un factor de escala de
b =6.72+1.69, una dispersién de o4 = (2.56 + 1.63) x 10712 (ver figura 4.11) yun AIC =7.98. A la
correlacién también se le ajusta una funcién lineal (¥, = bFx +c) con pardmetros de b = 5.52+1.08,
c=(-1.33+2.67)x10712 o, =(2.85+1.57) x 10712, con coeficiente de Pearson de R% =0.612, un
p-value = 3.27 x 10™* y un AIC = 9.04. El intercepto b es consistente con el punto (0,0) de la
correlacion (ver figura 4.12). En la tabla 4.5 se muestran los parametros de los ajustes de ambos
modelos, en la pendltima columna se muestra el AIC de ambos modelos. El likelihood relativo
entre ambos modelos es LR = 0.59, es decir, el modelo lineal es 60% probable de ser el mejor
ajuste para los datos, indicando que los datos prefieren un modelo de ley de potencias en lugar de
un modelo lineal. Es de interés notar que la correlacion esta dirigida por los dos puntos mas altos,
al quitar esos dos puntos, la correlacién no tiene una tendencia. Al ajustar la correlacién sin los
puntos mas altos con una ley de potencias el indice resulta a =0.42 +0.34. Y al ajustar con un
modelo lineal se tiene un coeficiente de Pearson de R? = 0.25 y un p-value = 0.99. Obteniendo el
likelihood relativo de ambos modelos se tiene LR = 0.88, el modelo lineal es 88% tan probable

como el modelo de ley de potencias en ser el mejor ajuste de los datos.

a+Aa b+Ab ctAc (x107 %) [ o4+ Aoy (x1072) | AIC | R?
Ley de Potencias | 4 o5 1+ 0.22 | 6.72 + 1.69 - (2.56 £ 1.63) | 7.98 | -
Fy=bF%
Lineal
mea 1 5.52 + 1.08 | (-1.33 + 2.67) (2.85 + 1.57) 9.04 | 0.61
Fy=bF% +c

Tabla 4.5: Tabla de los ajustes hechos a los datos de 1ES 2344+514.
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— Ajuste Ajuste
61 3, a = 1.25E+00 +/- 2.20E-01
2, b = 6.72E+00 +/- 1.69E+00
s 10 04 = 2.56E-12 +/- 1.63E-12

@ Data-bines de 1 noche

Rayos-y (1071 ph cm=2 s71)

0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
Rayos-X (10710 erg cm=2 s71)

Figura 4.11: Correlacion entre rayos X en el rango de energia de 2 a 10 keV y rayos y a energia
>300 GeV de la fuente 1ES 2344+514. La correlacién se modela con una ley de potencias con
un indice de a = 1.25 + 0.22. Las bandas de diferentes tonos azules describen desde el mas
oscuro al mas claro el 1o, 20 y 30 de la desviacién intrinseca de los datos segin D’Agostini,
respectivamente (ver seccién 3.5).

4.5 Correlacion Global

En los capitulos anteriores se estudié la correlacion entre la emision de rayos X y la emision de
rayos y de TeV de cuatro blazares HBL que fueron seleccionados de tal forma que existieran
observaciones en rayos y de TeV. Ahora se analizaran de forma global. Los resultados para cada
fuente estan resumidos en la tabla 4.6.

Anterior a este trabajo, est4 el estudio de Mrk 421 por Gonzélez et al. (2019) [1], en el que muestra
que la correlacion entre los flujos de rayos X y rayos y puede ser descrita por una funcion lineal e
identifica flujos en rayos y altos sin una contra parte en rayos X suficientemente alta para entrar
en la correlacion. Se sabe ademas que Mrk 421 es un blazar cuya descripcién de su espectro
requiere dos zonas de emisién. Para poderlo considerar en nuestra poblacién, hemos intentado
ajustar a los datos publicados en Gonzéalez et al. (2019), una funcién de potencia y encontramos
que los datos no aceptan una funcién con una potencia mayor a 1. Mostrando que definitivamente

es una correlacion lineal.
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Ajuste
b =5.52E+00 + 1.08E+00
¢ =-1.33E-12 + 2.67E-12
k Oq = 2.85E-12 + 1.57E-12
= Ajuste
6 1 304 >
204 R =10.612
5 - 104 p-value = 3.27E-04

@ Datos-bines de 1 noche

Rayos-y (1071 ph cm™2 s71)

_1 T T T T T
0.1 0.2 0.3 0.4 0.5

Rayos-X (1071 erg cm™2 s71)

Figura 4.12: Correlacion entre rayos X en el rango de energia de 2 a 10 keV y rayos y a energias
>300 GeV de la fuente 1Es 2344+514. La correlacién se modela con una funcién lineal con
paramtros de @ =5.52+1.08, b =(-1.33 +2.67) x 10712, 54 =(2.85 + 1.57) x 10~!2. Las bandas de
diferentes tonos azules describen desde el mas oscuro al mas claro el 10, 20 y 30 de la desviacién
intrinseca de los datos segin D’Agostini, respectivamente (ver seccion 3.5).

En este trabajo también se tiene en la muestra un caso de correlacién lineal, este es el blazar
PKS 2155-304 cuando en el analisis se excluye la rafaga de julio 2006. Esta rafaga, es en si, un
episodio atipico, con flujos extremadamente altos en comparacién a su estado de baja actividad e
incluso a otras rafagas reportadas de la fuente. En el caso de esta rafaga, encontramos un valor
cuadratico en una fase de decremento del flujo, imposible de explicar dentro del marco del modelo
lepténico SSC. Diversas explicaciones se han dedicado a esta rafaga principalmente con modelos
de mas de una zona de emisién. En la muestra de este trabajo, también se encuentran datos de
episodios de rafagas huérfanas o semihuérfanas (con baja emisién en rayos X), que se reflejan
como puntos fuera de la correlacion encontrada para cada blazar. En muchos de estos casos, se ha
recurrido a modelos hadrénicos para explicarlos, motivados en esto, se excluyeron estos datos
y se reajustaron las correlaciones. Son estos modelos los que también se consideran en nuestro
analisis global.

Tres de los blazares considerados, Mrk 501, 1ES 1959+650 y 1ES 2344+514, muestran una poten-
cia alrededor de 1.36 + 0.18, un valor que no es consistente con una relacién lineal ni cuadratica.
Es importante notar que los tres muestran poca dispersion en el valor del indice de la potencia y
no estd méas distribuido entre los valores de 1y 2. Esto seria lo que esperariamos si las potencias
fueran una combinacién de, por ejemplo, emisién de dos zonas del chorro, cada una con su propia

correlacién y cuya combinacién daria una correlacién entre lineal y cuadratica como se explica en
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K. Katarzynski y K. Walczewska [64] y 1o que se encuentra en las correlaciones de la muestra de
esta tesis. En el trabajo, K. Katarzynski y K. Walczewska proponen dos modelos diferentes. En el
primero asumen una inyeccién de particulas relativistas en una onda de choque dentro del chorro
que crea una regién de emision diferente a la del chorro, este modelo describe precisamente la
evolucion del espectro de energia de las particulas pero da resultados inadecuados al producir
correlaciones diferentes en el crecimiento y decrecimiento de una rafaga. El segundo modelo
asume una emision intrinseca constante de una fuente homogénea que viaja dentro del chorro.
La actividad en esta regién se produce por diferentes valores de factores de Doppler en la regién
y se encontré que este modelo devuelve mejores resultados que el primero.

Por otro lado, cuando se toman los resultados obtenidos de los ajustes de la muestra excluyendo
aquellos datos que corresponden a rafagas huérfanas o semihuérfanas (puntos que tienen contra-
parte en rayos X pero atin asi no alcanzan a entrar en la correlacion), es decir, que estan fuera de
la correlacion encontrada, la dispersion de los valores para la potencia estan ain menos dispersos
y alrededor del valor promedio de 1.41 + 0.17, ver figura 4.14.

En la figura 4.14 se muestra graficamente las correlaciones para los cuatro blazares estudiados
incluyendo la incertidumbre natural de los datos o4. Como se observa, el resultado para la rafaga
de PKS 2155-304 es muy distinto a los resultados de los demas blazares donde incluso se ha
contemplado los datos de los episodios de rafagas huérfanas o semihuérfanas. Cabe notar que
aunque las correlaciones se estudiaron en diferentes rangos de energia de rayos Xy de rayos y
(ver figura 4.13), la magnitud de los flujos en rayos y son similares, excepto para la rafaga de
PKS 2155-304 que es casi dos 6rdenes de magnitud mayor. Esto es especialmente interesante,
por ejemplo el rango de energia de los rayos X estudiados en 1ES 1959+650 es de 0.3 a 10 keV,
mientras que el de PKS 2155-304 es de 2 a 10 keV, que explica que los flujos en rayos y en
1ES1959+650 sean ligeramente mayores a los flujos de rayos y de PKS 2155-304 (ver figura
4.15). Para mostrarlo se hizo el cambio de rango de energia de rayos X de 2 a 10 keV para 1ES
1959+650, los nuevos flujos se muestran en la figura 4.16. Sin embargo, esto no compensa el
orden de magnitud entre los flujos de rayos X de PKS 2155-304 sin rafaga y 1ES 2344+514 con
los de 1ES 1959+650 y Mrk 501. Si se considera que los electrones involucrados en la generacion
de radiacién tienen el mismo rango de energia, y entre fuentes hay un orden de magnitud de
diferencia entre los flujos de rayos X pero que se obtienen los mismos flujos en rayos y y que la
emision se da por SSC, entonces se podria inferir que la emisién SSC es menos eficiente en los
blazares que muestran flujos en rayos X mayores, en otras palabras, el campo magnético, que
es inversamente proporcional a la potencia de Compton inverso (como se observa en la ecuacién
1.39), es mayor en estos blazares. Por ejemplo, en Tavecchio et al. (1998) reportan valores de
parametros fisicos usando el modelo SSC. Mrk 501 en estado alto tiene un B ~ 1G mientras que
PKS 2155-304 el valor es B=0.3-0.2G [55].

Por otro lado, en K. Katarzynski y K. Walczewska [64], tratan de explicar el valor de la potencia de

la correlacién como una combinacién de emisiones en mas de una zona de emisiéon. Sin embargo,
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Figura 4.13: Distribuciones espectrales de datos historicos de las cuatro fuentes de la muestra. En
los paneles superiores se muestra la SED de Mrk 501 y 1ES 1959+650, en los paneles inferiores
se muestra la SED de PKS 2155-304 y 1ES 2344+514. Las dos bandas de color azul claro que se
observan en cada SED son las bandas de rayos X suaves y rayos y de TeV.

hay dos evidencias que no son consistentes con esta interpretaciéon. La primera es que Mrk
421 muestra una potencia de 1, definitivamente lineal y se sabe que para describir su espectro
se requiere de al menos dos poblaciones de electrones. Y la segunda, la posible discretizacion
observada, en vez de una distribucién continua, en los valores de la potencia, con valores de 1,
1.5 y 2. En Katarzynski et al. (2010)[64], proponen que la correlacién que presenta una potencia
lineal es cuando la energia de los electrones se acerca a el limite de Klein Nishina. Sin embargo,
en este trabajo se encuentra que las energias pico de las SED de aquellos blazares con potencias
de 1.5 son mayores que para los que presentan potencias de 1, como se muestra en la figura
4.17. En esta misma grafica pareceria que se tiene una relacién entre el valor de la potencia del
modelo de la correlacién (a + 6a) con la energia pico de TeV del espectro (E, ;¢), pero se requiere
de una muestra mayor para poder concluirlo. Otra vez, la rafaga de PKS 2155-304 muestra
ser un caso no comun. Por lo tanto, se puede concluir de este analisis que es improbable que la
potencia que describe la correlacién de los flujos en rayos X y en rayos y sea una consecuencia de
la presencia de méas de una regién de emision, ni tampoco como un efecto de estar en el limite de
Klein-Nishina.
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Fuente Modelo Parametros Correlacién | Pico TeV
Mrk 501 a=1.45+0.09
>1 TeV Ley de potencias b=0.74+0.09 1 TeV
2-10 keV 04 =(0.89+0.10) x 10711
1ES1959+650 a=143+0.22
>0.3 TeV Ley de potencias b=0.62+0.28 0.7 TeV
0.3-10 keV 0q=(4.69+0.45)x 10711
1ES1959+650
Sin rafagas 2002 @=156+0.22
Ley de potencias b=0.45+0.21 0.7 TeV
>0.3 TeV 11
0.3-10 keV 0q=(4.42+0.40) x 10
PKS 2155-304 b=1(9.96+2.13)
>0.2 TeV Lineal c=(2.15+0.72)x 1071 | 0.01 TeV
2-10 keV 0q=(2.69+0.31)x 10711
PKS 2155-304
Rafaga 2006 a=1.95+0.29
Ley de potencias b=84.3+6.44 0.5 TeV
>0.2 TeV -11
9.10 keV 04 =1(0.03+£0.62) x 10
1ES 2344+514 a=1.25+0.22
>0.3 TeV Ley de potencias b=6.72+1.69 0.5 TeV
2-10keV 0q=(2.56+1.63)x 10712

Tabla 4.6: Parametros de las correlaciones totales de las 4 fuentes estudiadas modeladas con una
ley de potencias. La tultima columna muestra la energia pico de la componente espectral en TeV
mas alta de todos los datos que estudiaron la fuente.
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Figura 4.14: Comparacién de los indices de potencia (a +da) de las correlaciones de las cuatro
fuentes de la muestra. El punto rosa es el indice reportado de Mrk 421, el azul es de Mrk 501, el
azul claro es de Mrk 501 sin los puntos de las rafagas que salen de la correlacién, el verde oscuro
de 1ES 1959+650 incluyendo las rafagas de la campana del 2002, el verde claro de 1ES 1959+650
sin estas rafagas, el rojo de PKS 2155-304, el café de la rafaga de julio de 2006 de PKS 2155-304 y
el violeta de 1ES 2344-514. La banda horizontal verde claro tiene un valor de ¢ =1.36+0.18, es el
promedio pesado de los indices y su error de Mrk 501, 1ES 1959+650, y 1ES 2344+514 tomando
en cuenta las rafagas (punto azul, verde oscuro y violeta), mientras que la banda morada tiene un
valor de @ =1.41+0.17 es el valor promedio para los indices que no toman en cuenta los puntos
de la rafaga (punto azul claro, verde claro y violeta). En ambos casos los indices son parecidos
y convergen en los valores de la banda gris. La linea roja tiene un valor de a = 1, indicando la
correlacién lineal para Mrk 421 y PKS 2155-304 sin incluir la rafaga del 2006. El indice mayor es
para la rafaga de PKS 2155-304, este valor no concuerda con ningin otro de la muestra.
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Figura 4.15: Comparacion de los modelos de correlacién de una ley de potencias de las cuatro
fuentes de la muestra en un grafico Log-Log en el intervalo de flujo de rayos X y rayos y en los
que se estudi6 la fuente. El modelo de color azul pertenece a la correlacion de Mrk 501 en rayos y
>1 TeV de energia y en rayos X en el rango de 2 a 10 keV, el verde a 1ES 1959+650 en rayos y
>300 GeV y en rayos X en el rango entre 0.3 y 10 keV, el rojo a PKS 2155-304 en rayos y >200
GeV y en rayos X a un rango de 2 a 10 keV, el café a la rafaga de julio de 2006 de PKS 2155-304 y
el violeta a 1ES 2344-514 en rayos y >300 GeV y rayos X en el rango de 2 a 10 keV. Las areas
sombreadas muestran el valor de 104 del ajuste de la correlacién. Se observa que a excepcién de
la correlacion de la rafaga de PKS 2155-304, las correlaciones de los demas objetos tienen una
forma de correlacién parecida.
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Figura 4.16: Comparacion de los modelos de correlacion de una ley de potencias de las cuatro
fuentes de la muestra en un grafico Log-Log en el intervalo de flujo de rayos X en el rango de
energias de 2 a 10 keV y rayos y de TeV. Las areas sombreadas para Mrk 501, 1ES 1959+650 PKS
2155-304 y 1ES 2344+514 son 1o, del ajuste de la correlacion. Ya que para 1ES 1959+650 en el
rango de energia de 2 a 10 keV no se tiene una correlacion, se usa el valor de o4 de la correlacion
reportada. Se ha indicado la masa del agujero negro de cada fuente.



CAPITULO 4. RESULTADOS Y DISCUSION

1.0 A ®
Mrk 501
0.8 A
®

'; 1ES1959+650
3 0.6-
|_
— ® ®
Q_ 1ES2344+514 PKS2155-304
O 0.4 1 (réfaga)

0.2 A

0.0l @ PKS2155-304

1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0 2.2

indice de correlacién (a = 6a)

Figura 4.17: Relacién entre la energia pico de la componente de Compton inverso Ejc , de los
objetos de la muestra con los indices de correlacion a obtenidos. En el punto rosa se encuentra los
valores de Mrk 421 y el rojo de PKS 2155-304 ambos con un indice de correlacién igual a 1. El
punto azul es de Mrk 501, el verde es para 1ES 1959+650, el punto violeta es para 1ES2344+514
y el café es de la rafaga de julio del 2006 de PKS 2155-304. Se observa que entre PKS 2155-304
(sin rafaga) y Mrk 421 hay comportamientos en comun. Para los blazares Mkr 501, 1ES 1959+650
y 1ES 2344+514 que presentan un indice parecido se ubican en la parte superior del grafico. Si
no se toma en cuenta el punto de la rafaga de PKS 2155-304 se encuentra una correlacién: entre
mayor es la energia del pico IC E, ;¢ mayor es el indice de la correlacién (a +a).
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CAPITULO

CONCLUSIONES

En este trabajo se tomé una muestra de blazares HBL para determinar si existia una correlacion
entre rayos X y rayos y de TeV. La motivacion del trabajo fue el estudio de la correlacion en las
mismas bandas de energia de Mrk 421 por Gonzalez et al. (2019) [1] en donde se encuentra una
correlacion lineal y una dispersion de la correlacion a flujos altos de rayos vy.

Con la muestra de este trabajo compuesta por Mrk 501, 1ES 1959+650, PKS 2155-304 y 1ES
2344+514 se obtienen correlaciones que pueden ser ajustadas a modelos de ley de potencias y mod-
elos lineales. Las correlaciones encontradas muestran que las fuentes Mrk 501, 1ES 1959+650 y
1ES 2344+514 tienen una correlacién mayor que lineal y que su indice de potencia es muy similar,
en cambio, PKS 2155-304 se ajusta mejor a un modelo lineal, asi como se observé con Mrk 421, y
por ultimo la rafaga de PKS 2155-304 presenta una correlacion cuadratica atipica.

Respecto a los objetivos planteados en la seccién 1.6, los resultados muestran que objetos con
caracteristicas similares como el mismo tipo espectral presentan correlaciones distintas, es decir,
mientras hay fuentes que se ajustan satisfactoriamente con un modelo lineal, existen otras que
requieren un indice de correlacién mayor. Sin embargo, se encuentra una similitud en ellas: los
puntos que no estdan dentro de la correlacién son puntos a un nivel alto de flujo en rayos y y es
necesario aumentar el niumero de datos para saber si la correlacion mostrada en el trabajo es

unica.

Algunas de las caracteristicas de las correlaciones globales fueron:

* Se observa que hay puntos correspondientes a un estado de rafaga en rayos y que no estan
dentro de la correlacion observada. En tres de las fuentes de la muestra, Mkr 501, 1ES
1959+650 y 1ES 2344+514, los indices de potencia promedios con los puntos de las rafagas

fuera de la correlacion y sin los puntos de las rafagas no es 1 ni 2, sino que se encuentra
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alrededor de 1.5 tomando en cuenta las incertezas. Este resultado puede interpretarse
como que la emisién de las rafagas en los blazares de esta muestra tienen un mecanismo

de emision diferente al resto de los puntos.

¢ Las correlaciones de las cuatro fuentes al mismo rango de energia muestra que, bajo el
modelo SSC, las fuentes con un nivel de flujo mas alto en rayos X tienen una emisién en

rayos ¥y menos eficiente y un valor de campo magnético mayor.

¢ Una evidencia en contra de que el chorro del blazar se componga de mas de una zona es
que en esta muestra se tiene una discretizacion de valores del indice de potencia en lugar
de valores continuos entre 1y 2. La sobreposicién de los indices de correlacién de dos o méas
zonas se esperaria que podria tener cualquier valor y no un valor discreto al rededor de 1.5
como se encontré en este trabajo, sin embargo, para conluir que el valor del indice de la

correlacién esta discretizado se necesita una muestra de objetos mayor.

* En esta muestra se observa una aparente relacion entre el indice de potencia de las
correlaciones con la energia pico de Compton inverso, siendo el indice mayor cuando
la energia pico es mayor. Es notable que los estados altos dominan la tendencia de la
correlacion, en escencia son estos los que le otorgan a la correlacién un indice de potencia
mayor que 1. La relacién entre E, ;c y a + 6a podria interpretarse como que los fotones

estan siendo creados con un mecanismo que toma importancia a sélo a altas energias.

¢ En la literatura se espera una correlacién lineal cuando la fuente emite rayos y en el
régimen de Klein-Nishina, sin embargo, en esta muestra se tiene que las fuentes con una
menor energia pico de Compton inverso son las que presentan la correlacion lineal y las
fuentes con una energia pico mayor presentan una correlaciéon mayor que lineal. Con una

muestra mayor se podria estudiar si esta relacién encaja con la secuencia de blazares.

¢ Con esta muestra de cuatro objetos no es posible concluir que la potencia de la correlacion
sea indicativa de la presencia de mas zonas en el chorro o que la emisién en rayos y sea

generada en el régimen de Klein-Nishina.

Para definir mejor las causas de las diferentes formas de las correlaciones y asi poder describir
mejor fisicamente las caracteristicas de las regiones de emision es necesario extender este trabajo
en numero de objetos de la muestra y también en tiempo, estudiando tanto fases de estado alto
como en estado bajo. Para el monitoreo de fuentes en rayos y de alta energia los instrumentos
como HAWC, el futuro CTA o los telescopios de Cherenkov de aire, son imprescindibles. De igual
forma, se necesitan observaciones en otras longitudes de onda que realicen monitoreos en tiempos

simultianeos.
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APENDICE

REPRESENTACIONES ESPECTRALES Y METODOLOGIA DE
CONVERSION

A.1 Representaciones espectrales

Generalmente en rayos X y rayos y los espectros de fotones se presentan en alguna de las

siguientes formas diferenciales:
1) Espectro de fotones: %(E) =O(E)
2) Especto diferencial: E4%(E) = EQ(E)
3) Distribucién Espectral de Energia: E24X(E) = E2Q(E)

En donde E es la energia del fotén, dN/dE es el numero de fotones que pasan una unidad de 4rea
a una unidad de tiempo y ®(F) es la funcién que modela el espectro. La primera representacion
tiene dimensiones de [fotones/(area*tiempo*energia)l, esta representacion indica la cuenta de
fotones por segundo, por unidad de area y de energia. La segunda representacion da el flujo
de energia por unidad de tiempo y drea en unidades cgs es [erg cm™2 s~1] y la Distribucién
Espectral de Energia o SED de una fuente indica la potencia emitida por década de energia
(porque usualmente la energia se representa en escala logaritmica base 10) por unidad de area,
esta representacion provee la banda de energia en donde se emite la potencia maxima de la
fuente.

Es posible escribir el Espectro de fotones y el Espectro diferencial de forma integral:

1) Flujo de fotones:
Emax
F= f O(E)IE
Emin

105



APENDICE A. REPRESENTACIONES ESPECTRALES Y METODOLOGIA DE CONVERSION

2) Flujo de energia:
Emax
F. = EO(E)E
Emin

F con unidades cgs [ph cm™2 s™!] y el flujo de energia F, con unidades [erg cm~2 s~!]. En este
trabajo se representa el flujo en rayos y por medio del flujo de fotones y los datos en rayos X por

medio del flujo de energia pues esas son las unidades estandarizadas para cada banda de energia.

A.1.1 Modelo espectral: Ley de potencias

En el caso en el que ®(E) es una ley de potencias de la forma ®(E) = Ny (E%)_a, normalizado con

una energia E(, las formas diferenciales son:

1) Espectro de fotones:

dN E\ ¢
‘D(E)=d—E(E)=N0( ) )

Eo
con unidades cgs [ph erg™! ecm™2 s711.

2) Especto diferencial:

-a+1
E®(E)=NoEo|—
(E)=No O(EO) ’
con unidades cgs [ph em™2 s711.

3) Distribucién Espectral de Energia:
E —-a+2
E?®(E) = NoE2 (—) ,
Ey
con unidades [erg cm™2 s71].

Y las representaciones integrales son:

1) Flujo de fotones:

Enax  (E @ NoE ( E \"H1[Fm

(A1) F:f No(—) dE = =220 (—) :

Emin EO _a+1 EO Emin
con unidades [Cf; };s]

2) Flujo de energia:

Emax E —-a+1 NOE2 E —-a+2 Emax
(A.2) F,= NOEO(—) dE = 0 (—) ,

min EO -a+2 EO o
con unidades [;;fs]

Notar que el espectro diferencial E®(E) y el flujo de fotones F al igual que el SED E2D(E) y el
flujo de energia F, comparten las mismas unidades, pero se pueden diferenciar porque junto con

las representaciones diferenciales se debe mencionar el factor de normalizacién Ey.
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A.2 Metodologias de conversion.

En esta seccién se detalla la forma en que se realizé la conversiéon de unidades y de umbral de

energia para los datos de las fuentes de la muestra.

A.2.1 Conversion de unidades.

Las conversiones de unidades para las dos bandas de energia fue tan sélo la multiplicacién por el
factor de conversion. Para rayos y se hizo la converson de Unidades de Crabs (CU) a unidades
de flujo (ph em™2 s71) y para rayos X la conversién fue de cts s™! a erg em™2 s7!. Sea F,+6F,
el flujo reportado en el articulo y sea Fo £ 0F stq; + OF 545 €l factor de conversién que puede ser
presentado con errores estadisticos y sistematicos pero en general sélo presentan los errores

estadisticos, entonces el flujo reportado en las unidades deseadas F, , + 6F), 5, es:
(A.3) Fpn=F,F,

El error de la conversion, por propagacién de errores, tomando en cuenta el error estadistico y el

sistematico es:

(A4) 6Fp,ﬂ = \/6Fp%,n,stat + 5F127»n3y3 ’

donde 6F), , ; siendo el subindice i para stat o sys es:

sF2\2  (6F2,
J— _p c,l
OFp.n,i= 'FP’”'\/( |Fp|) +( IF,|

A.2.2 Cambio de umbral de energia.

Para el cambio de umbral de energia de los datos es necesario saber el modelo espectral en el
intervalo de tiempo de observacion. La informacién espectral de los datos depende del articulo;
algunos articulos reportan el indice espectral de fotones por cada punto en la curva de luz y de
esa forma se obtiene el modelo espectral punto a punto, sin embargo la mayoria de los articulos
reportan solamente el modelo promedio de la observacion.

Coincidentemente los datos que necesitan cambio de umbral de las fuentes de la muesta usan una
Ley de Potencias para modelar el espectro de las observaciones tanto para la banda de rayos X
como la de rayos y de TeV, sin embargo cada objeto tiene detalles que se especifican en la seccién
4,

A.2.2.1 Caso 1: Modelo espectral promedio

Sea la funcién ®(E) = No(E/E ()~ la funcién promedio para modelar el espectro de la observacion,

donde Ny es el factor de normalizacién con unidades en cgs de [phcm 25 lerg 11y E es el
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10° —— Modelo LP

B intervalo articulo
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Figura A.1: Ilustracién de un espectro de Ley de Potencias ®(E) vrs. (E) en un grafico Log-Log.
El area azul muestra el intervalo de energia de los datos en el articulo, mientras que el area gris
es el intervalo nuevo deseado (E i n, Emaxn)-

factor de normalizacién de la energia. Para rayos y usamos el flujo de fotones:
Emax,n
(A.5) F= f No(E/Ey) “dE.
Emin,n

Para rayos X se usa el flujo de energia para las curvas de luz:

E max,n
(A.6) F,= ENy(E/Ey) *.dE
Para hacer el cambio con el modelo promedio entonces realizamos las respectivas integrales para
rayos y y rayos X con los limites de energia convenientes para cada fuente (ver figura A.1).
Los errores 0F y 6F, se obtienen mediante la propagacion de errores de los valores del modelo
promedio (6Ny y da) de la siguiente forma [158]:

oF 2 (0F _ \?
. F=1/— = )
@n R L

A.2.2.2 Caso 2: Modelo punto a punto

Para el caso en el que se cuenta con una gréfica del indice espectral para cada punto de la curva

de luz, la forma en que se hace la conversion es la siguiente:
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1) Al tener el indice espectral a es posible saber los valores de los factores de normalizacién
Ny. Este valor se obtiene despejandolo en las ecuaciones (A.1) y (A.2) para flujos en rayos y

y para flujo en rayos X, respectivamente:

- Fl-a)
B EO[(Emax/EO)_OH—l - (Emin/EO)_a+1] ’

(A.8) Ny

Fe(z_a)

(A9 No= .
) * " E2(E o/ E0)**2 — (Emin/Bo)4*2]

2) Sabiendo a y Ny se tienen los modelos completos, entonces se prosigue de la misma forma
que en el Caso 1: obteniendo el flujo de fotones para rayos y y el flujo de energia para rayos

X con los limites de energia convenientes.

Para obtener el error 6F y 0F, es necesario primero tener los errores de Ny de las ecuaciones
(A.8) y (A.9):

_ [(6Ng)\2  (0No\?
@10 o= ()" (D)

Usando la expresion Ny respectiva para rayos y o rayos X. Consiguientemente el error de F' y F,

se obtiene igual que en la ecuacién (A.7).
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