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Objetivos

General

Tratar de determinar la naturaleza de los procesos involucrados en la variabilidad del flujo
en el blazar Markarian 421 mediante un andlisis de la distribucion del flujo en las bandas de

energia de radio (37GHz), 6ptico (banda R) y rayos gamma (30 MeV a 300 GeV).

Especificos

1. Ajustar distintas funciones de distribucién de probabilidad a la distribucion de flujos en

tres bandas de energia, optico, radio y rayos gamma.

2. Darle interpretacion a las funciones de distribucién de probabilidad que describan la

distribucién de los flujos.

3. Realizar los dos puntos anteriores combinando la curva de luz en rayos gamma por blo-

ques bayesianos.



Introduccion

Los Ntucleos Galacticos Activos (AGNs, por sus siglas en inglés) son objetos que residen en
el centro de las galaxias. Presentan caracteristicas unicas que los distinguen de otros objetos
extragalédcticos, como su alta luminosidad que es producida en una zona muy compacta y que
es debida a la acrecion de un agujero negro super masivo (SMBH, por sus siglas en inglés). Los
AGNs tomaron relevancia posterior al descubrimiento de los cudsares en la década de los 50s.
En un principio se creia que eran distintos entre si, sin embargo, el avance en la tecnologia de
observacion no solo en el Optico, sirvid a su clasificacion y posteriormente a modelos fisicos
que los describirian. El modelo mds aceptado hasta nuestros dias es el esquema de unificacion
(propuesto por Urry y Padovani, 1995), que dice que todos los AGNs son un mismo tipo de
objeto y que sus propiedades dependen del dngulo con el que se les observa. Los AGNs se
componen principalmente de un SMBH en el centro, un disco de acrecion, una nube de polvo
y gas en forma de toroide que envuelve las anteriores estructuras y unos chorros colimados
que salen de forma perpendicular al disco de acrecién compuesto por particulas que viajan a

velocidades relativistas.

Los blazares, segin el esquema de unificacion, son un tipo de AGN, donde el chorro rela-
tivista apunta directamente, o con dngulo muy pequeifio, hacia la Tierra. Los blazares se ca-
racterizan por tener una rapida variabilidad en el flujo, es decir, un incremento o disminucién
significativa en flujo que va desde meses hasta minutos. La emision de estos objetos se ve
dominada por la emision en chorro relativista, donde se llevan a cabo procesos de emision
que involucran particulas como electrones y protones con velocidades relativistas e intensos

campos magnéticos. Los blazares junto con las radiogalaxias son los tnicos tipos de AGN que
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emiten a energias de rayos gamma.

La naturaleza de los blazares los vuelve en si interesantes, pero lo son ain mas por ser los
candidatos més probables a aceleradores de rayos cosmicos extragaldcticos, cuyo origen se
desconoce, ya que es dificil encontrar una fuente que acelere particulas a energfas de 10?0 eV.
La respuesta a si son o no el origen de rayos cosmicos ultra energéticos se cree que esti en
entender su emision y los procesos que se llevan a cabo en altas energias, rayos gamma, y su
correlacidn con otras bandas de energia. Asimismo, el estudio de estos blazares podria darnos
una nocién de la evolucion del universo, ya que este tipo de fuentes llegan a tener grandes

corrimientos al rojo, lo que esta directamente relacionado con su edad.

En el presente trabajo de tesis se tomd como objeto de estudio al blazar BL Lac Markarian
421. Se eligio este objeto ya que es el blazar BL Lac mas cercano a la Tierra, cuenta con
corrimiento al rojo de z = 0.031 o aproximadamente 434 millones de afios luz de distancia
(“Distance Results for MRK 04217, 2022). . Se reunieron datos en tres bandas distintas de
energia, radio (37 GHz), optico (banda R) y rayos gamma (30 MeV a 300GeV) de un periodo
aproximado de 13 afios (2008 a 2021), utilizando distintos instrumentos de observacion. Para
las observaciones en radio se utilizaron datos del radio observatorio Metsdhovi ubicado en
Uusimaa, Finlandia; para el optico de los telescopios Kunliga Vetenskap-Sakademien (KVA),
ubicado en La Palma, Espafia y Dall-Kirkham Tuorla en Piikkio, Finlandia y para rayos gamma

se utilizaron datos del instrumento LAT del satélite espacial Fermi.

Se analiz6 la distribucion del flujo en estas bandas de energia para una mayor comprension
de la naturaleza de los procesos que se llevan a cabo en los blazares. Resultados previos de
un andlisis similar para galaxias Seyfert (un tipo de AGN) mostré que el flujo sigue una dis-
tribucion lognormal, acreditando este hecho a una posible naturaleza de procesos multiplicati-
vos, proponiendo un modelo de fluctuaciones en el disco de acrecidon (Lyubarskii, 1997,Uttley
y col., 2005). Sin embargo, trasladar este modelo a blazares no es tan sencillo ya que el modelo
de disco de acrecion no puede explicar la rapida variabilidad. Es por esto por lo que un estudio
de la distribucion del flujo en blazares es importante para el entendimiento de la naturaleza
lognormal del flujo, asi como para la comprensién de los fendmenos fisicos presentes en el

chorro relativista.




Capitulo 1

Nucleos Galacticos Activos

Los AGNs son fuentes astrofisicas muy energéticas alimentadas por acrecion en
agujeros negros supermasivos ubicados en la parte central de galaxias. La luminosidad de esta
regiéon compacta es mucho mayor que la luminosidad del resto de la galaxia, con valores ex-

tremadamente grandes entre 10%1-1048 erg- s~ (Padovani y col., 2017) (alrededor de 108-10"3

Lo .

El estudio observacional de este tipo de fuentes comenz6 con Edward Fath en 1909 (Fath.,
1909). Estaba estudiando ciimulos globulares y galaxias brillantes que en ese entonces se co-
nocian como nebulosas (como la galaxia NGC 1068), cuando notd que estos ultimos objetos
presentaban lineas anchas de emision en su espectro. Posteriormente, en 1943, el astronomo es-
tadounidense Carl Seyfert obtuvo los espectros de seis galaxias y atribuy6 este ensanchamiento
de las lineas de emision a un desplazamiento Doppler. Not6 que las lineas del hidrégeno (se-
rie de Balmer) tenfan un ancho correspondiente a 8500km - s~! para NGC 3516 y 7469. Las
velocidades correspondientes al ancho de estas lineas eran mucho mayores que las observadas
en las galaxias “normales”, asi como también su luminosidad ( Seyfert, 1943). Las galaxias,
que albergan un AGN, con lineas de emision nuclear de alta excitacion ahora se denominan

“galaxias Seyfert” en su honor al ser pionero en el estudio de estos objetos.

El estudio de este nuevo tipo de galaxias no tuvo mucho auge hasta el desarrollo de la ra-

dioastronomia, con la que se descubrieron fuentes muy brillantes en la banda del radio, objetos

'Lo: Luminosidad del Sol. Ly = 3.828 x 10¥erg-s~!
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que se les conocié como radiogalaxias, un tipo de AGN. Con esta nueva rama de la astronomia
se pudo observar el universo desde otra perspectiva, con la banda del radio de frecuencias entre
10kHz- 300GHz. Bolton (Bolton, 1948) publicé un catdlogo de seis fuentes discretas, estas
eran radiogalaxias. A principios de los afios 50s, se produjo un avance en los estudios en radio,
con la determinacion de posicion e identificaciones Opticas que permitié que Baade, en 1954,
(Baade, 1954) sefialara similitudes entre los espectros de las galaxias estudiadas por Seyfert y
el de las radiogalaxias como Cygnus A, observada por Bolton. Estos rasgos caracteristicos del
espectro se convirtieron en la firma reconocida por la que se podrian identificar un gran niimero

de radiogalaxias.

El punto de inflexion en el estudio de AGNs comenz6 cuando se descubrieron los cudsares.
Durante la deteccion de las radiogalaxias hubo otro tipo de fuentes de radio que se detectaron en
menor cantidad. Estas fuentes en un principio se pensaba que eran estrellas pues no presentaban
rastro de galaxias o nebulosa en las imdgenes. Sus espectros eran continuos, sin lineas de
absorcidn, pero con lineas de emisién amplias que no podian ser identificadas. No fue hasta
que Schmidt, 1963, analizo6 el espectro de 3C273B e identifico las lineas de emision que tenian
un corrimiento al rojo de z=0.158, y resolvid el enigma de las amplias lineas de emision. Se
pudo concluir que no se trataba de una estrella. A este tipo de fuentes se les dio el nombre
de “quasi-stellar radio sources” lo que hoy conocemos como cudsares. Hasta esos momentos
se tenian 3 tipos distintos de AGNs conocidos, las galaxias Seyfert, las radiogalaxias y los

cuasares.

El descubrimiento de los cudsares provoc un gran interés en la comunidad cientifica, y se
inici6 una gran busqueda de AGNs. Asi como se desarrollaron teorias para explicar su compor-
tamiento. Una de las cuestiones mas importantes fue determinar la naturaleza de la fuente que
generaba la inmensa cantidad de energia. Slpeter y Zwicky en 1964 (Salpeter, 1964; Zwicky,
1964) propusieron el modelo mas aceptado hasta nuestros dias, el cual explica la produccion
de energia a partir del potencial gravitacional a través de la acrecion en un agujero negro su-
permasivo. En este modelo se contempla que el agujero negro supermasivo tiene una masa de
10%-10° MOZ, con lo cual no solo explica la gran cantidad de energia que se emana, sino tam-

bién el volumen reducido de la zona de emision y por lo tanto la rdpida variabilidad del flujo

>Masa solar, que es aproximadamente Mg ~ 2 x 10°° kg
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de estos objetos. La rapida variabilidad estd asociada al tamafio de la fuente, entre mds grande
sea la fuente menor es su variacion del flujo en el tiempo, caso contrario a cuando la fuente es

mas pequeia, ya que presenta variaciones del flujo a escalas de tiempo menores.

Los AGNs tienen una gran cantidad de propiedades, algunas de ellas son: (1) luminosida-
des muy altas, esto los vuelve los objetos més brillantes en el universo que no son de origen
explosivo, y por esto mismo es que los podemos observar atin a grandes corrimientos al rojo
(ejemplo el cudsar ULAS J112001.48+064124.3 a z="7.085 : Mortlock y col., 2011), (2) zonas
compactas de emisién del orden de parsecs?, lo cual explica su rapida variabilidad, implican-
do altas densidades de energia; (3) emision en todo el espectro electromagnético (Padovani
y col., 2017) y (4) presencia o carencia de lineas anchas y estrechas de emision en su espectro

electromagnético.

1.1. Taxonomia de los AGNs.

Para poder dar sentido a un fendmeno con propiedades diversas como lo son los Nicleos
Galacticos Activos es importante la clasificacion. Un ejemplo de esto es lo realizado por Men-
deleev que clasificé los elementos en una tabla periddica anos antes de que se explicara su
clasificacion en términos de estructura atémica y nuclear. En astronomia, un ejemplo donde se
realizé primero la clasificacion y posteriormente se tuvo un entendimiento del fenémeno fue

en la clasificacion espectral estelar.

La clasificacion de AGNs desde el punto de vista electromagnético es mds compleja que
para las estrellas, ya que en las estrellas la mayor parte de su emision se da en el rango 6ptico,
mientras que en los AGNs se da en todo el espectro electromagnético, por lo que los AGNs se
fueron descubriendo y clasificando por sus caracteristicas en las diferentes bandas del espectro.
Esta clasificacion estd directamente relacionada con el avance tecnoldgico de los instrumentos
astrondmicos, ya que conforme pasa el tiempo se van implementando nuevos métodos de me-

dicion y avances en la sensibilidad. Por lo tanto, la clasificacion de los AGNs va evolucionando

3El parsec es una unidad de longitud utilizada en astronomfa. 1Pc = 3.2616 afios luz
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conforme se tiene mds informacion de estos en las distintas bandas de energia. Dado que el
estudio de los AGNs empez6 en la banda del 6ptico, la primera gran clasificacion se dio en esta
banda por medio de los espectros. Aquellos AGNs que presentan en su espectro lineas de emi-
sion anchas son catalogados como AGNs de Tipo 1. Los que presentan espectros con lineas de
emision estrechas son considerados como Tipo 2. Estdn los AGNs Tipo 0, los cuales tienen un
espectro sin lineas de emision, o si presentan, son muy estrechas, estos tipos de AGNs también
muestran una ripida variabilidad en el Optico. Existe una posible clasificacion extra, Tipo 3,

donde se tiene a los AGNs con menor luminosidad (Tadhunter, 2008).

La segunda gran clasificaciéon de AGNs se da por sus propiedades en el radio, si presentan
una alta emision en radio se les conoce como radio ruidosos (radio loud en inglés) y si presentan
una emision débil se les clasifica como radio callados (radio quiet en inglés). En funcién de sus
propiedades en Optico y radio se hizo la clasificacion mas general de AGNs. En la Tabla 1.1 se

resume esta clasificacion.

Radio Callado Radio Ruidoso
(D
Cuasar radio callado (RQQ) Cuasar radio ruidoso (RLQ)
Seyfert 1

Radio galaxia de lineas anchas (BLRG)

Figura 1.1: Resumen de clasificacion de AGNs en base a sus caracteristicas en 6ptico y en radio. Tabla adaptada

de Tadhunter, 2008.

La clasificacion tiene como objetivo buscar los patrones de comportamiento que nos con-
duzcan a explicar el comportamiento fisico, en este sentido, se puede clasificar a los AGNs por
3 de sus caracteristicas: (1) luminosidad; (2) intensidad en radio; (3) presencia o ausencia de
lineas anchas permitidas en sus espectros Opticos (Tadhunter, 2008). Es posible construir un

esquema tridimensional para clasificar los AGNs como se muestra en la figura 1.2.
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Figura 1.2: Esquema de clasificacion tridimensional de AGNs tomando en cuenta la emisién en radio, su lumi-
nosidad y la presencia de lineas estrechas (NL) o de lineas anchas (BL) en su espectro 6ptico. Esquema adaptado

de Tadhunter, 2008.

1.2. Modelo de Unificacion

La clasificacion de los AGNs nos abri6 el panorama para identificar patrones subyacentes
en su comportamiento. Sin embargo, el considerar que tienen caracteristicas en comun ha re-
sultado en la adquisicidén de conocimientos importantes sobre su naturaleza. Todos los objetos
anteriormente descritos comparten ciertas propiedades, como el que son extremadamente po-
tentes, compactos y presentan chorros altamente colimados. El fendmeno de acrecion sobre un
SMBH es el modelo que mejor explica estas propiedades (Rees, 1977). Las similitudes lleva-
ron a plantearse la posibilidad de que estos objetos en realidad fueran uno mismo, pero que
bajo ciertas condiciones presentan propiedades peculiares de los diferentes tipos. Un modelo
de unificacion representa un intento por obtener conocimientos fisicos sobre la base de la cla-
sificacion. El modelo mas aceptado hasta nuestros dias es el esquema de unificacién basado
en la orientacion, propuesto por Urry y Padovani, 1995, este propone que todos los tipos de

AGNss tienen una misma estructura, pero sus propiedades dependen de su orientacion, es de-
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cir, un AGN presentara ciertas caracteristicas dependiendo del dngulo con el que sea visto por
el observador. Su estructura estd conformada por un agujero negro super masivo, un disco de
acrecion, una nube de gas y polvo en forma de toroide, nubes con diferentes densidades alrede-
dor del agujero negro y uno o dos chorros altamente colimados. En resumen, dependiendo de
cudl sea la region que esté alineada con la linea de visién del observador serdn las propiedades
que se observen Yy, por consiguiente, el tipo de AGN. En la figura 1.3 se muestra el esquema

unificado. Por propoésito de esta tesis solo se describirdan de forma detallada a los Blazares.
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r

Figura 1.3: Esquema del modelo de unificacion. Dependiendo del dangulo de observacion serd el tipo de AGN que
se observard. El esquema esta dividido de forma vertical en dos partes, la parte superior se encuentran los AGNs
radio ruidosos, mientras que en la parte inferior los radio callados. Ademas, se tiene una divisién horizontal, del
lado derecho se encuentran los AGNs con mayor luminosidad y del lado izquierdo los de menor luminosidad.

Esquema adaptado de esqunif
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1.2.1. [Estructura de los AGNs

Basados en el esquema de unificacion los AGNs estan compuestos por las mismas estructu-

ras, las cuales son:

Agujero Negro Super Masivo: En la actualidad, los agujeros negros han dejado de ser
considerados objetos exdticos, ya que hemos aceptado la existencia de estos no s6lo como
entidades centrales en la mayoria de las galaxias masivas, sino como parte de todas las galaxias
(Magorrian y col., 1998; Kormendy y Richstone, 1995). Se tienen evidencias de que el objeto
que se encuentra como fuente de los AGNs es un agujero negro supermasivo (SMBH super

masive black hole por sus siglas en inglés), con masa entre 10° y 10° My.

Disco de acrecion: Este objeto se compone de gas y polvo que rodean al agujero negro. El
principio de acrecion es el siguiente. El material del disco cae sobre el SMBH perdiendo su
energia potencial, que primeramente se convierte en energia cinética. El material que forma
el disco tiene momento angular finito, por lo tanto, existe una barrera de momento angular,
que evita que el material caiga al agujero negro sin irradiar energia. Debido a la friccion entre
particulas y la transferencia del momento resultante, el gas y polvo se ensamblan en un disco
que se orienta ortogonal a la direccién del momento angular del SMBH*. El disco rotara ya
que las fuerzas de friccion en el gas son mucho menores que la fuerza gravitacional que ejerce
el agujero negro rotante. Las velocidades del material en el disco seguiran una distribucion de
velocidades de Kepler, es decir, diferencial, girando con mayor velocidad angular mientras esté
mas cerca del agujero negro. Debido a esto, el gas en el disco se calentard por friccién interna
que provoca una desaceleracion en la velocidad de rotacion, y el gas se moverd lentamente
hacia el SMBH. Este movimiento hacia el SMBH es la fuente de energia para calentar el gas.
En resumen, el gas y polvo transforman primeramente su energia potencial en cinética que

luego se convierte en calor por friccion. Este mecanismo de emision es por radiacion térmica.

La mayor parte de la luminosidad del AGN proviene de las zonas mds internas o cercanas
al agujero negro, como lo es el disco de acrecion. La energia que se emana de este va desde el
optico o NIR (NIR infrarrojo cercano por sus siglas en inglés) hasta el UV e incluso a rayos-X

suaves. En la figura 2.1 vemos la contribucién del disco de acrecién en el espectro, pero en el

“Es un agujero negro de Kerr, es decir, que est4 rotando.
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caso de los Blazares, la emision del chorro es el dominante, por lo que opaca esta contribucion.

Toro: Region de gas y polvo que tiene una geometria parecida a la de un toroide. Esta region
cubre la parte central del AGN, es decir, el SMBH vy el disco de acrecion. El polvo de esta
region absorbe la radiacion generada en la parte central del AGN, se calienta y posteriormente
reemite la radiacion en la banda del IR. El radio interior de este toroide se estima alrededor de
10!7 cm [Urry y Padovani, 1995]. Esta nube opaca oscurece la emisién del ptico, UV y radio

de la zona central.

Region de lineas anchas (BLR, broad line region por sus siglas en inglés): es una region
cercana al SMBH, a distancias entre 2 a 20 x 10'%cm) (Véron-Cetty y Véron, 2000), y estd
formada por nubes de gas que se mueven rapidamente debido al potencial del agujero negro.
Las lineas anchas se producen cuando el material del gas es fotoionizado por la radiacion que
se produce en el disco de acrecion o del mismo disco. El FWHM (Full Width Half Maximum,
por sus siglas en inglés), es una forma de estimar el ancho de las lineas y se asocia con la
velocidad de las nubes, las cuales son del orden de 10° km-s~! (Véron-Cetty y Véron, 2000).
La temperatura de esta region se estima de alrededor de T = 2 x 10K con un tamafio promedio
de 10'! cm (Wills y col., 1985). La naturaleza de las lineas anchas es debido al ensanchamiento

Doppler.

Region de lineas estrechas: Nombradas como NLR, Narrow Line Region, por sus siglas en
inglés, son regiones que presentan lineas estrechas de emision en su espectro en Optico. Estas
lineas tienen un ancho tipico de 400km - s~!. Esto es mucho mds estrecho que las lineas anchas
descritas anteriormente. El ensanchamiento Doppler es menor por la inferior velocidad de las
nubes, sin embargo, son significativamente mds anchas que las lineas caracteristicas de las
galaxias comunes (Beckmann y Shrader, 2013). En la NLR se encuentran lineas prohibidas®
como la linea [OIIT] con A = 500.7 A que es debido a que el gas presente en la regién de lineas

estrechas es mucho menos denso que en la BLR.

3Se considera a un observador en un marco de referencia en reposo (tal como aqui en la Tierra), este verd a
la materia moviéndose con ciertas velocidades debido al rededor del SMBH, y observara la emision de la materia
con corrimiento al rojo y al azul debido a que la materia se aleja y se acerca de él, respectivamente. Por lo tanto, al

observar el espectro se veran las lineas de emision con cierto grosor, que depende de las velocidades de la materia.
6Son lineas emitidas por 4tomos sometidos a transiciones de energia no permitidas cominmente por las reglas

de la mecénica cudntica, los estados de energia prohibidos tienen muy baja probabilidad de ocurrir.

11
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Chorros o Jets: Son chorros de plasma altamente colimados (los AGNs pueden presentar
1 o 2 jets) los cuales son expulsados en direccién ortogonal al plano del disco de acrecion.
Estos chorros se pueden observar en escalas de hasta megaparsecs y emiten en energias desde
radio hasta TeVs. Se sabe que estd compuesto de electrones y positrones [Hirotani, 2000], por
su emision de sincrotrén, pero se desconoce si estd compuesto por otras particulas o dtomos.
Estos chorros relativistas se forman cuando el agujero negro gira y el disco de acrecion esta
fuertemente magnetizado, debido, posiblemente, a la acumulacion de gas en latitudes altas mas

alla de la esfera de influencia del agujero negro [Blandford y col., 2019].

12
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Blazares

Los blazares son una subclase de AGNs, de tipo O radio ruidosos, y extremadamente va-
riables en todas las longitudes de onda. Basado en el esquema de unificacion, los blazares
son AGNs cuyo chorro relativista estd apuntando directamente o con un dngulo muy pequefio
(£ 10°) respecto al observador en la Tierra. (Urry y Padovani, 1995). Son catalogados como
uno de los objetos mas brillantes del universo, con luminosidades bolométricas por encima de
10* erg- 57!, lo que sugiere una alta tasa de acrecién sobre un agujero negro super masivo
(10%-10° M) en el centro de la galaxia anfitriona (Blandford y Payne, 1982). Se cree que el
chorro relativista es impulsado por la energia de rotacion del agujero negro y por el disco de

acrecion magnetizado (Blandford y Znajek, 1977).

La emisién del chorro estd fuertemente impulsada por efectos relativistas (Doppler boos-
ting). Debido a que son muy energéticos, los blazares deberian ser visibles, en principio, inclu-
so a grandes corrimientos al rojo (z), sin embargo, hasta ahora, se conocen pocos blazares con

z > 4 (Sbarrato y col., 2013).

Estos objetos tienen propiedades bien definidas que los diferencian de los otros tipos de
AGNSs, como la rapida variabilidad, su morfologia radio dominante, movimiento superluminico

y un espectro continuo. (Padovani y col., 1999).

La emision continua que vemos en el espectro de los blazares es debida a la interaccion de

13
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las particulas energéticas con un campo magnético, la radiacién del chorro e incluso con la
materia alrededor del chorro. Este espectro continuo se extiende desde la banda del radio (neV-
meV) hasta la de muy altas energias (VHE, energias mayores a 1 TeV.) (Beckmann y Shrader,

2013). Mas adelante se detallan estos procesos de emision.

Los blazares presentan un espectro de emision de energias (SED, Spectral Energy Distri-
bution, por sus siglas en inglés) que se caracteriza por tener dos picos (figura 2.2), también
se dice coloquialmente un SED de doble joroba. El primer pico se encuentra a energias entre
ueV y keV, estas energias pertenecen a las bandas de radio y rayos X respectivamente. Este
primer pico es debido a la emisién de radiacién sincrotrén no térmica' producida por la inter-
accion entre electrones relativistas del chorro y el campo magnético. El segundo pico, que se
encuentra en el régimen de los rayos y de GeV a TeV, se piensa que es resultado de procesos
leptonicos o hadrénicos. A diferencia de los otros tipos de AGNs, en los blazares, el SED esta
dominado por la emisién del chorro, es decir, que este opaca la emisién proveniente de otras
zonas del AGN. En la figura 2.1 se puede ver esto, se tiene el SED de un cuésar y se indica de
donde proviene cada emision, asi como la emision que tiene un blazar BL Lac, donde el chorro

es el que domina.

2.1. Tipos de Blazares

Los blazares se dividen en dos subclases principales, FSRQ y BL Lacs, segun sus propieda-

des espectrales Opticas:

= FSRQ: Radio Cudsares de Espectro Plano (Flat Spectrum Radio Quasars, por sus siglas
en inglés), muestran amplias lineas de emision en su espectro optico, el pico de sincrotron
se da a mds bajas energias, presentan mayores corrimientos al rojo y generalmente son

mads luminosos que los objetos BL Lac.

'Emisién no térmica: Es aquella que no se genera por procesos nucleares y no se puede ajustar a una ley de

Plank (cuerpo negro).

14
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Figura 2.1: Representacion esquemadtica del SED de un AGN, este esquema estd basado en el SED de un cudsar
sin jet. Se puede ver la contribucion de las diferentes zonas del AGN al espectro, como también la linea continua
café, que representa la contribucion del jet de un blazar BL Lac (HSP), y la linea punteada negra a un blazar BL
Lac (LSP). Vemos como la contribucién del jet es superior que la de las otras componentes y por ello es por lo

que en los Blazares solo se observa la doble joroba. Esquema adaptado de Padovani y col., 2017.

= BL Lac: A estos objetos también se les conoce como BL Lacertae, no presentan lineas
de emision en su espectro Optico y si presentan, estas no son muy notorias. Estos objetos

son mas variables en el flujo y en la polarizacién 6ptica que los FSRQ.

Para clasificar a un blazar como FSRQ se debe medir el ancho equivalente (EW 2y de la
linea m4s notoria, si esta linea tiene un ancho > 5 A ser4 considerado un FSRQ, de lo contrario
serd un BL Lac (Cannon, 2012). Esta diferencia de ancho equivalente se debe al dngulo de
observacion. Los objetos FSRQ son vistos con un dngulo mayor entre el eje del chorro y la linea

de vision, por lo que se observan regiones de nubes de gas y polvo que se mueven a grandes

2 Ancho equivalente: (Equivalent Width, por sus siglas en inglés) es el ancho de una linea de emisién o absor-

2

cién en una grafica de flujo (erg -cm™2 - s~ 1) vs energia.
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Figura 2.2: Espectro de emisién de energia del Blazar BL Lac Markarian 421, se realizé6 combinando observacio-
nes de AGILE, GLAST-AGILE, GASP-WEBT, Swift, NuSTAR, Fermi, MAGIC, Veritas, entre otros instrumen-
tos (Balokovi¢ y col., 2016). La linea azul sdlida es el modelo simple de emisién Compton autoinducida (SSC,
Synchrotron Self Compton por sus siglas en ingles). Abreviaciones: AGILE, Astro-rivelatore Gamma a Imma-
gini Leggero; GASP-WEBT, GLAST-AGILE Support Program of the Whole Earth Blazar Telescope; GLAST,
Gamma-ray Large Area Space Telescope; MAGIC, Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov; NuS-
TAR, Nuclear Spectroscopic Telescope; VERITAS, Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System.

velocidades (~ 1300 km-s~1) (Gaskell, 2009). Estas regiones son las regiones de lineas anchas

(BLR, Broad Line Region, por sus siglas en inglés) que se mencionaron anteriormente.

En un principio los blazares BL Lac se catalogaban por la banda de energia en que eran
observados por primera vez. Aquellos BL Lacs descubiertos en radio se les conocia como RBL
(Radio discovered BL Lac, por sus siglas en ingles) y a aquellos descubiertos en rayos X se
les conocia como XBL (X-ray discovered BL Lacs). Posteriormente se hizo una clasificacion
basada en la energia del pico de sincrotron. Con este criterio se tienen 3 clases de blazares BL.

Lac descritas a continuacion y mostradas en la figura 2.3.

= LSP (Low Synchrotron Peaked): En estos blazares el pico de sincrotrén se encuentra a
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Figura 2.3: Clasificacion de los blazares BL Lac basada en la localizacion de los picos de sincrotrén en energia.

Esquema de Abdo y col., 2010.

energias correspondientes a la banda del infrarrojo (IR) con frecuencias Vy;c, ~ 104 Hz

o a energias de ~ 10'eV.

= ISP (Intermediate Synchrotron Peaked): Estos blazares tienen el pico de sincrotrén a
energias intermedias 104HZz < Vpico < 10'> Hz. En este caso en la banda de rayos X se

encuentra la cola de emision de sincrotron y el ascenso de la segunda componente.

= HSP (High Synchrotron Peaked): En estos blazares el pico de sincrotron se encuentra
a energias mucho mas altas que en los LSP, en decir, a energias que alcanzan los rayos
UV o mayores a frecuencias Vp;co > 10'> Hz. En este caso, en la banda de rayos X de la
primera componente se tiene que la emision de sincrotron domina el flujo observado y la

emision de la segunda componente a energias de rayos gamma de MeV.
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2.2. Caracteristicas de Blazares.

Los blazares presentan ciertas propiedades resultado de su geometria y de la relatividad
general, como lo es el movimiento superluminico, efecto faro o beaming relativista y altas

densidades de flujo. A continuacidn, se dard una breve descripcion de estos fendmenos.

2.2.1. Movimiento Superluminico

Como vimos, la materia del plasma en el jet se mueve a velocidades relativistas, esto produce
ciertos fendmenos como el movimiento superluminico. Este ocurre cuando un observador que
se encuentra en un marco de referencia en reposo mide que un objeto o componente de una
fuente extragalactica posee una velocidad transversal mayor a la de la luz, este fenémeno fue

descrito por Rees, 1966. En el caso de blazares, esto ocurre con el chorro relativista.

0 I D, C vét -cos a

Figura 2.4: Esquema del movimiento superluminico. Imagen obtenida de: https://en.wikipedia.org/wiki/

Superluminal_motion

En la figura 2.4 se muestra un esquema que ayuda a explicar este fenémeno de la siguiente
forma. Consideramos que el chorro relativista que sale de un AGN se mueve a lo largo de AB
con una velocidad v y un observador en la tierra se encuentra en el punto O. Un fotén sale del
punto A al tiempo #; y posteriormente uno de B a un tiempo 1,, llega al observador en O a un
tiempo #{ y #) respectivamente. El fotén que sale de A va a recorrer AO = Dy + vt cos(6). El
fotén que sale de B va a recorrer BO = Dy. Como la fuente se encuentra muy lejos de nosotros,

el angulo ¢ va a ser muy pequefio, por lo que BO ~ CO = Dy.

Sea 0t = t, —t; el tiempo entre que sale el foton de A y B, entonces el tiempo de viaje para
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el fotén que viaja de A hacia O es

Dy, +vétcos(0)

n=tu+
c

Para el segundo fotén, que sale de B, el tiempo de viaje esta dado por

Dy
th=t)+—
c

Ahora, el tiempo entre la llegada del primer fotén y el segundo estd dado por:

vorcos(0
8t =1, — 1t :tz—tl—Azgt

(1 Bcos(6))

Donde 8 = ?. Entonces nos queda que:

/
51— %@S(m @.1)
Ahora calculemos la velocidad transversal, como ¢ es pequefia, entonces
BC =Dy sin(¢) =~ D¢
por otro lado también se cumple que
BC = vdtsen(0)
entonces tenemos que la velocidad transversal va a estar dada por:
oDy, vsin(0)
"T=780 ~ 1— Bcos(0)
Entonces
Pr= V?T 1 f ;Hcl(()(:()e) &2
Se tendrd movimiento superluminico cuando 7 > 1, esto implica que
B(cos(0)+sin(6)) > 1 (2.3)
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Blazares

pero sabemos bien que B < 1 por relatividad especial. Para que se cumpla la condicién de la

ecuacion anterior si fijamos 6 = 45 entonces S8 Z, 0.71 para tener movimiento superluminico

(Cannon, 2012). En la figura 2.5 se muestra el grafico de 6 contra 3 y los valores para tener

movimiento superluminico.
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Figura 2.5: Grifica 6 contra 3 que muestra la regién donde se da el movimiento superluminico segun los valores

de estos parametros.

2.2.2. Efecto Faro o Boosting Relativista

El efecto faro o Boosting relativista es un fendmeno que ocurre cuando una fuente se mueve

a velocidades relativistas, esto visto desde el marco de referencia de un observador inmovil.

Dentro del chorro se tiene una distribucion de densidad del material que compone el plasma.

Algunas regiones alcanzan una mayor densidad de material, compuesto de particulas y fotones,

llamados nodos, estos viajan a lo largo del chorro con cierto factor de Lorentz (7), el cual

depende de la velocidad conjunta del nodo. El factor estd dado por:
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1

Vi

En los blazares, estos nodos se mueven casi en el mismo angulo de direccion que la linea
de vision del observador, las velocidades aparentes llegan a ser de v ~ 10c, lo cual requiere un

factor de Lorentz de entre Y~ 10 y ~ 40 (Lister y col., 2009).

El efecto faro relativista afecta la geometria de la emision de la fuente y aumenta la intensi-
dad del flujo en el marco de referencia del observador. La apariencia del chorro se ve afectada,
ya que desde el marco de referencia de un observador, este se va a ver colimado, y el dangulo
del cono va a estar dado por 6 ~ )l,, cuando 0’ = Z (marco de referencia de la fuente) (Rybicki

y Lightman, 1986).

La intensidad del flujo se vera afectada por el factor Doppler relativista

1
I'= 2.4
Y(1 —Bcos(0))
de la forma
I, = I,T%", (2.5)

Donde I, es la intensidad medida por el observador y I}, es la intensidad en el marco de
referencia del chorro, & es el indice espectral de la fuente, y n ~ 2 — 3 va a depender del

modelo que se utilice (Lind y Blandford, 1985).

2.3. Modelos de emision

Como vimos anteriormente, los blazares se caracterizan por tener 2 picos en su SED, esto
se puede ver en la figura 2.2. El primer pico se debe a un proceso por emision de sincrotrén de

particulas cargadas, principalmente de electrones contenidos en el chorro. Sin embargo, para el
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segundo pico atn no se llega a un consenso de cual es el proceso de emision, se han propuesto

varios modelos, como el lepténico, hadrénico y una combinacién de ambos, el leptohadrénico.

2.3.0.1. Emision Sincrotron

La radiacién sincrotrén es un tipo de radiacion no térmica que se genera cuando particulas
cargadas, como electrones, con velocidades relativistas estdn sujetas a un campo magnético
y como consecuencia radian y siguen una trayectoria espiral. En la figura 2.6 se puede ver
un esquema que ilustra este fenémeno. Los electrones debido a la fuerza de Lorentz® pierden
energia cinética que se transforma en emision de fotones. La emision de estos fotones es lo que
produce el espectro continuo del primer pico del SED, que va desde la banda de radio hasta en

el optico o los rayos X (segun el tipo espectral de blazar).

Trayectoria de Linea de
la particula campo
magnético

Radiacion
Sincrotréon

Figura 2.6: Representacion esquematica de la radiacién por emision sincrotrén. Imagen adaptada de http://spiff.

rit.edu/classes/ast613/lectures/radio_i/radio_i.html

3La fuerza de Lorentz para una particula cargada esta descrita por F = g (¥ x E)
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Capitulo 2 Blazares

2.3.1. Modelo Leptonico

Como se menciond anteriormente, el primer pico en el SED de lo blazares generalmente es
debida a la emision de sincrotrdn, principalmente, de electrones relativistas contenidos en el
chorro. Para la emision del segundo pico, que se encuentra desde la banda de rayos X hasta los
rayos gamma por encima de 1 TeV, el modelo leptonico propone que se debe a la dispersion
de Compton inversa (IC, Inverse Compton). Dicho proceso ocurre cuando un electrén en mo-
vimiento relativista interactda con un fotén, el electrén le transfiere energia cinética al fotén
haciendo que este cambie su longitud de onda a una mas energética. En el caso de los blazares,
las interacciones con los fotones semilla de menor energia dardn como resultado emisiones en

las bandas entre rayos X a rayos gamma.

Estos fotones semilla pueden originarse de diferentes fuentes, ya sea dentro del chorro o en

regiones externas de este.

2.3.1.1. Modelo Sincrotrén Compton Autoinducido (SSC)

El modelo SSC (Synchrotron Self Compton) plantea que la poblacion de fotones implicados
en la dispersion IC es la misma poblacion resultante de los procesos de sincrotrén. Entonces,
los electrones relativistas en el jet son acelerados y por su interaccion con campos magnéticos
radiaran emision sincrotron de energias entre ueV y keV. Posteriormente, esta poblacion de
fotones sincrotrén interactia con los mismos electrones relativistas mediante dispersion de
Compton inversa, produciendo finalmente fotones de altas energias entre GeV y TeV. En la

figura 2.7 se muestra un esquema que representa la dispersion IC.

Este modelo predice exitosamente el SED de los Blazares BL Lac de tipo HSP, y ademas
explica la correlacion en la variabilidad del flujo de rayos X y rayos gamma (por ejemplo, en
Gonzélez y col., 2019). Pero no es exitoso para explicar las rafagas de rayos gamma huérfanas,
es decir, cuando existe un aumento del flujo considerable en la banda de rayos gamma pero sin

un aumento simultdneo en la banda de rayos X.
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Fotén Sincrotrén J

Figura 2.7: Representacion esquemadtica de la radiacién por emisién dispersion Compton inversa. Imagen adap-

tada de: https://chandra.harvard.edu/xrayastro/xrays.html

2.3.1.2. Modelo Compton Externo (EC)

Por otra parte, es posible que la dispersion IC se de por fotones semilla que provienen de
zonas externas al jet. Este modelo propone que dichos fotones pueden originarse en regiones
como el disco de acrecién, la region de lineas anchas y estrechas, el toroide o incluso del

CMB*. En la figura 2.8 se tiene un diagrama de este proceso.

_’ e—‘ e+
Fotones BLR

NLR
ANV
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M/\n'

D
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Figura 2.8: Representacién esquematica del proceso Compton externo. Imagen adaptada de: Manel Errando.

Fermi summer school 2021

4CMB (Cosmic Microwave Background) es el fondo césmico de microondas.
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Capitulo 2 Blazares

2.3.2. Modelo Hadronico

Otra alternativa para explicar el comportamiento del SED en blazares es el modelo hadroni-
co. En este modelo se plantea la existencia de protones relativistas en el chorro de los blazares.

Los mecanismos de emision pueden ser los siguientes:

= [nteraccion proton-proton (PP) o proton-foton (yP).

= Sincrotrén de protones.

Para que la contribucién de los protones sea significante en la produccién radiativa ya sea
por sincrotron de protones o por interacciones PP o yP, es necesario que estos protones se
aceleren a energifas £, 2 10%V (E p» energia del proton), lo que requiere que la magnitud del
campo magnético, B = 30 G (Bottcher y col., 2013), sea mucho mas grande que la necesaria

para acelerar electrones en los modelos leptonicos.

Las interacciones PP y yP producen piones que decaen (n°, %), una cascada de particu-
las generadas del decaimiento del pién cargado o una combinacion de ambos. Se tienen los

siguientes procesos de estas interacciones (Cannon, 2012):

p+p—n'+0, (2.6)
p+p—r i 0, 27)
p+y—p+n’+0, (2.8)
p+y—n+r 40 (2.9)

donde ¢ son otras particulas resultantes. Los piones neutros (1) decaen en rayos gamma de

alta energia () si el protén original tinene suficiente energia.
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0 — 2y (2.10)

En cambio, los piones cargados (7, 77) pueden decaer provocando una cascada de otras

particulas como muones, los muones decaen a través de los siguientes canales.

uE —uF vy (2.11)
pE — etV vy (2.12)
et — ettt (2.13)

Todas estas particulas constituyen una cascada y radian por sincrotron contribuyendo a la

emision de la segunda joroba.

2.4. Variabilidad

Una de las principales caracteristicas de los blazares es la variabilidad de su flujo. Esta ocurre
en distintas escalas de tiempo y en todas las frecuencias del espectro electromagnético. Durante
una fase activa o de rafaga (flare), el flujo puede incrementarse notablemente en diferentes
escalas de tiempo, que pueden ir desde meses hasta algunos minutos. La rdpida variabilidad a
escalas de tiempo pequefias, como minutos, generalmente son observadas en rayos X y rayos

gamma.

La escala de tiempo de variabilidad caracteristica va a cambiar dependiendo del marco de
referencia, la medicion de este tiempo caracteristico en el marco de referencia del observador
serd afectado por el efecto boosting relativista, por lo que este tiempo se verd acotado. La

relacion que describe este comportamiento es
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(1+72)

fobs = thuentev (2.14)

Donde 7,5 es la escala de tiempo de variabilidad caracteristica del observador, z el corrimiento
al rojo y I" el factor Doppler definido anteriormente en la ecuacion 2.4. Un factor Doppler
tipico para blazares es I' = 10 (Cerruti, 2020a), si consideramos un flare con escala de tiempo
de variabilidad de una hora en el marco del jet, entonces el tiempo de variabilidad para un
observador en la Tierra se reduce a minutos. La variabilidad en blazares se puede clasificar

segun la escala de tiempo de la variabilidad observada (Singh y Meintjes, 2020):

= Variabilidad de largo plazo (LTV, Long-Term Variability): Se tienen rangos de 7., de

meses hasta varios afios o décadas.

= Variabilidad de corto plazo (STV, Short-Term Variability): Se tienen rangos de ¢, de

unos cuantos dias, semanas 0 meses.

= Microvariabilidad: Se tienen rangos de t,,; de minutos a horas o menores a un dia.

Se ha observado que los blazares presentan aleatoriamente cualquiera de las 3 variaciones
durante una fase activa o de rafaga. Aun se desconoce la naturaleza estocéstica de la varia-
bilidad de los blazares, pero se han propuesto varias explicaciones donde se incluye al disco
de acrecion y al SMBH como responsables e, incluso, modelos del jet, como los mecanismos
de fermi, estos tltimos debido a que la microvariabilidad se da principalmente en rayos X y
rayos gamma. Se pueden obtener indicios estudiando la distribucién de flujo a largo plazo de
los blazares, a continuacion, se describe un posible modelo que describe el comportamiento

variable de los blazares.

2.4.1. Modelo de disco de acrecion fluctuante

Este modelo propone que la variabilidad en el flujo es debida a fluctuaciones de la densidad
del material en el disco de acrecion como resultado de variaciones en la tasa de acrecion cerca
del radio interno. Las fluctuaciones espaciales en radios mayores que el radio interior del dis-

co, independientes a la viscosidad, son los causantes de estos cambios en la tasa de acrecién
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(Lyubarskii, 1997). Este modelo se ha aplicado generalmente a variabilidad de AGNs en la
banda de rayos X, donde se ha encontrado que una consecuencia de dichas fluctuaciones es

una distribucion lognormal de los flujos.

Que la distribucion de los flujos se pueda describir por una funcién de distribucion de proba-
bilidad lognormal explica por efectos de procesos multiplicativos(Uttley y col., 2005). Arévalo
y Uttley, 2006 proponen que las variaciones en el flujo de acrecion se acoplan y luego se trans-

miten a la zona de emision, dando como resultado una variabilidad no lineal.

Para explicar mejor esto, primero definamos lo que es una curva de luz. La curva de luz, o
serie de tiempo, es un conjunto de procesos estocdsticos que son muestreados por la observa-
cién. Dichos procesos son generados por un sistema fisico que produce variabilidad en el flujo.
El propésito de los anélisis de series de tiempo es determinar la naturaleza del sistema. En la
préctica solo se puede determinar un modelo matematico que reproduzca las propiedades del

proceso, que mediante conocimientos de fisica es posible relacionar con el sistema fisico.

Ya que tenemos definido lo que es una curva de luz, ahora podemos hablar de su lineali-
dad. Se dice que una serie de tiempo es lineal cuando se puede describir mediante un modelo
matematico cuyos procesos (salidas) son lineales respecto a sus entradas. Si consideramos un

proceso lineal L; = L(¢;) (a un tiempo #;), entonces se puede escribir como

Ll' = Z gju,-,j (2.15)
j=0

Donde u; es una secuencia de variables aleatorias independientes, de modo que el flujo L;
viene dado por la suma de las variables aleatorias. g; es la “memoria” en la serie temporal,
denota qué tan correlacionados estan los de L; con los datos anteriores en L; ;. Por ejemplo, si
gi = 0 la serie temporal es completamente no relacionada, si g; > 0 los datos estan correlacio-
nados en todas las escalas de tiempo. Podemos ver como es lineal este modelo matemético, ya

que se pueden separar las sumas y sacar escalares.

De manera opuesta, se dice que la serie temporal es no lineal cuando tiene como entradas
términos que se multiplican, un ejemplo es el modelo llamado “expansién Volterra”, describi-

mos al proceso X; en términos de este modelo.
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[}

X; = ZG U ,+Z ZGJku, Uik + Z Z Zij,uifjui,ku,-,,Jr... (2.16)

Jj=0k=0

Las u; son variables aleatorias estrictamente independientes, los coeficientes G juegan un
papel similar a los g; de la ecuacion anterior. Notamos que en este caso el modelo no es lineal,

ya que tenemos variables que se multiplican (Uttley y col., 2005).

Vemos que las series temporales como las curvas de luz pueden describirse por modelos
lineales como L;(;) o modelos no lineales X;(#;) para un tiempo ¢;. Si el modelo es lineal, se
puede obtener una distribucion gaussiana del flujo, descrito por REF, utilizando el teorema del

limite central, por lo que el flujo seguiria una funcién de distribucion de probabilidad gaussiana:

1 (x—p)?

f(x,u,G) = W@ 202 (217)

El teorema del limite central nos dice que si tenemos X1, X, X3, ..., X, variables aleatorias,
independientes e idénticamente distribuidas con media u y varianza c2. Entonces se tiene

aproximadamente que el promedio.

2
_ o
X~N (,u,—) (2.18)
n
Donde N <,u, %2) es una funcién de distribucién gaussiana o normal. En este caso, X seria

el flujo.

Pero también es posible que los procesos den como resultado una distribucién no gaussiana.
Estas distribuciones pueden darse en modelos lineales y no lineales, por ejemplo, cuando se
multiplican términos en lugar de sumarse. Un ejemplo de estos procesos no gaussianos son
los procesos lognormales, en donde esta distribucion se puede pensar como un andlogo a la
distribucion normal para procesos multiplicativos, en lugar de los aditivos. Si consideramos un
proceso X (el flujo) que es resultado de N subprocesos aleatorios, independientes e idéntica-

mente distribuidos x; que se multiplican entre si de la forma
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N
X =]~ (2.19)
i=1

La distribucion de la suma de los logaritmos de este proceso es,

N
log[X] =Y log(x;) (2.20)
i=1

lo cual se aproxima a una distribucion gaussiana por el teorema del limite central, con la si-

guiente forma:

o 2
flep,0) = — exp(—M) (2.21)

xo\2m 2072

La distribucién lognormal se ha utilizado para describir algunos fenémenos naturales de ori-
gen multiplicativo, por ejemplo, el crecimiento poblacional, la propagacion de epidemias, las
reacciones nucleares en cadena, la distribucidn del tamano de las nubes y granos de arena, entre
otros (Otter, 1949). El comportamiento lognormal también se puede aplicar a la distribucién

del flujo de blazares.

Se han realizado estudios en rayos X de galaxias Seyfert y binarias de rayos X. A estas
energias y en estos objetos, la emisién estd dominada por procesos en el disco de acrecién y
en la corona de electrones. Gaskell, 2004 observé un comportamiento lognormal en la distri-
bucidn del flujo de Seyfert 1 IRAS 132243809, con observaciones del Satélite Avanzado para
Cosmologia y Astrofisica (ASCA). Uttley y col., 2005 encontraron este mismo comportamien-
to lognormal en el flujo de rayos X de Seyfert 1 NGC 4051, que se compara con el flujo del
binario de rayos X del agujero negro Cyg X-1. Otros ejemplos de dicho comportamiento han
sido encontrados en Seyfert 1 NGC 4151 (Lyutyj y Oknyanskij, 1987 ), Seyfert 1 Mrk 766
(Vaughan y col., 2003b) y Seyfert 2 MCG 6-30-15 (Vaughan y col., 2003a).

Se han reportado resultados donde se ha encontrado un comportamiento lognormal en el
flujo de rayos X de blazares, tal es el caso de Giebels y Degrange, 2009, que encontraron
este comportamiento en la distribucion del flujo de BL Lacertae con observaciones del Rossi

X-ray Timing Explorer (RXTE). Para el caso de blazares la emision de rayos X es debida a

30



Capitulo 2 Blazares

procesos provenientes del chorro, como emision sincrotrén, en lugar de originarse en el disco
de acrecion o de regiones aledafias. Por lo tanto, este resultado podria sugerir una potencial
conexion disco-chorro en los blazares como se indica en (Shah y col., 2018), sin embargo no

se dan las pruebas suficientes como para considerar este planteamiento.

2.4.1.1. Evidencias de lognormalidad en rayos gamma

También se han encontrado blazares que tienen distribuciones de flujos que se describen
mediante una funcién de probabilidad lognormal en otras bandas de energia, como en rayos
gamma. Un ejemplo de esto fue el encontrado por Tluczykont, M. y col., 2010 en donde re-
compilaron datos de 18 afios de Markarian 421 de diferentes instrumentos de medicion, y
observaron que la distribucion del flujo a VHE (Very High Energy, energias mayores a 100

GeV) se ajustaba con una suma de distribucion gaussiana y una lognormal (ver figura 2.9)

» ¥/ ndf 111.1/60 » 2/ ndf 74.62/64
5 Constant  4.244+0.106 5 Noauss o3 24:5{8 Otgz.gg
Gauss 8 T U
= Slope 1129 £ 0.090 = Ogauss 0.1137 + 0.0186
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? 3 ey 0.1025 + 0.1086
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Figura 2.9: Distribucién del flujo en rayos gamma (VHE) de Markarian 421. A la izquierda se tiene un ajus-
te con una funcién de distribucién exponencial, a la derecha un ajuste con la suma de funciones de distribu-
cion gaussiana+lognormal. El flujo se presenta en unidades del flujo de 1a Nebulosa del Cangrejo (Crab). Fuen-

te:Tluczykont, M. y col., 2010.

Otro estudio, realizado por Romoli y col., 2018, muestra que la distribucién del flujo del
blazar Markarian 501 en rayos gamma de VHE, con datos de los observatorios FACT y HESS,
tiene un comportamiento que dista de una distribucion normal o gaussiana, sin embargo, parece
indicar un comportamiento lognormal. Se tienen otros estudios con resultados similares, por
ejemplo, Shah y col., 2018 estudiaron 38 blazares utilizando datos del satélite de rayos gamma
Fermi LAT, que abarcan 8 afos de observaciones, y encontraron que 35 de ellos presentan una

distribucion lognormal en el flujo en rayos gamma a energias de 100 MeV a 500 GeV.
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Figura 2.10: Mapa de los blazares observados pot el satelite Fermi del cielo de rayos gamma de cinco afios.
El mapa es una proyeccion de Aitoff en coordenadas galacticas, es una proyeccién azimutal modificada, no es
conforme puesto que distorsiona las formas y no es equivalente ya que distorsiona las proporciones de las areas.
En el hemisferio norte se puede observar al blazar BL. Lac Markarian 421. Crédito de la imagen: Colaboracién

NASA/DOE/Fermi LAT.

Aunque para otras longitudes de onda, como rayos X, el modelo de fluctuaciones en el disco
de acrecion explican bien el comportamiento lognormal en la distribucién del flujo, este no es
el caso para rayos gamma en blazares. Esto debido a que en el modelo las fluctuaciones del
disco de acrecion no puede incluir el efecto boosting relativista que es necesario para explicar la
microvariabilidad (escalas de tiempo de minutos) (Romoli y col., 2018). Por lo tanto, el estudio

de la distribucién del flujo en rayos gamma es importante para estudiar la lognormalidad.

2.5. Markarian 421

Markarian 421 (Mrk 421) es un blazar BL. Lac catalogado como HSP, es una de las fuentes
extragalacticas més brillantes en el cielo de rayos X y rayos gamma. Este blazar se encuen-
tra ubicado en el hemisferio norte (ascensién recta de RA = 11"427.31% y declinacién de

Dec = 38°12'31.8”), cerca de la constelacion de la Osa Mayor. Mrk 421 fue la primera fuente
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extragalédctica que se detect a energias del orden de TeV por el telescopio Whipple (Punch
y col., 1992), también es uno de los objetos con més rapida variabilidad en rayos gamma (Gai-
dos y col., 1996). Mrk 421 es el blazar BLL Lac mas cercano a la Tierra, con un corrimiento al

rojo de z = 0.031, aproximadamente a 434 millones de afios luz de distancia.

Como se menciond anteriormente, Mrk 421 es un blazar HSP, para el que la joroba sin-
crotrén se extiende desde la banda de radio hasta rayos X, y el pico se localiza entre la banda
UV y rayos X. La segunda joroba se extiende desde rayos gamma de MeV hasta rayos gamma
de VHE hasta de TeV, la figura 2.11 muestra la SED de Mkr 421 obtenida por distintos obser-
vatorios. Debido a sus caracteristicas, Mrk 421 se ha vuelto uno de los blazares mas observados
por diferentes instrumentos astronémicos y en distintas bandas de energia. Por ejemplo, a rayos
gamma de VHE ha sido observado por casi todos los IACTs (Imaging Atmospheric Cherenkov
Telescope, por sus siglas en inglés) en Krennrich y col., 2002; Acciari y col., 2011; Albert
y col., 2007; Aharonian y col., 2005; Aleksi¢ y col., 2010.
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Figura 2.11: Distribucién espectral de Markarian 421 en diferentes bandas de energia, la variabilidad es mas
marcada en rayos-X y rayos-gamma, mismos donde se alcanzan los puntos maximos de las dos jorobas. SED
adaptada de Padovani y col., 2017. Los datos para la banda VHE son de Bartoli y col., 2011;Biteau y Williams,
2015;Aharonian y col., 2005;Chandra y col., 2010;Sharma y col., 2015;Amenomori y col., 2003; Albert y col.,
2007. La SED se construyo con datos de la herramienta SED builder del ASI Science Data Center (ASDC),

disponible en https://tools.ssdc.asi.it/
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El presente trabajo se centra en el estudio de la variabilidad de Markarian 421 en 3 ban-
das de energia: radio, dptico y rayos gamma. Para esto, se recopil6 informacion de distintos
instrumentos astrondmicos los cuales cubren un periodo de tiempo de casi 13 afios de obser-
vacion, entre 2008 y 2021. Actualmente existen varios programas que montan campafias de
observacion simultdnea en diferentes energias para el estudio de blazares, los datos de uno de
estos programas se utilizaron para realizar esta tesis, estos corresponden a los observatorios
Metsidhovi Radio Observatory, para la banda de radio (37 GHz o 137 u eV), y el programa
de monitoreo Tuorla Blazar, para la banda del 6ptico (~ 2 eV). Para la banda de rayos gam-
ma se redujeron y analizaron datos del instrumento LAT del satélite espacial Fermi cubriendo
energias de 30 MeV a 300 GeV. Con estos datos fue posible generar la curva de luz de Mrk
421 en un periodo de tiempo de 13 afios, empezando el 05 de agosto del 2008 y terminando el

02 de mayo del 2021.

Para el andlisis de la curva de luz o la serie temporal se utiliz6 el método de bloques bayesia-
nos, el cual es un método no paramétrico que agrupa en intervalos de tiempo aquellos flujos que
son consistentes con un flujo constante, a estos intervalos se les llama bloques y tienen como
altura el flujo promedio de los puntos que caen dentro del bloque. Ademas, se hizo un estudio
de la distribucion de los flujos de Mrk 421, se hizo un ajuste con la funcién de distribucién de

probabilidad normal y lognormal a los flujos y se determind, mediante criterios estadisticos, la
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Figura 3.1: Ilustracion artistica del telescopio espacial de rayos-gamma Fermi. Créditos: NASA

que mejor describe a las observaciones.

3.1. Instrumentos de Observacion

3.1.1. Telescopio Espacial de rayos-gamma Fermi

El telescopio espacial Fermi es un satélite disefiado para realizar estudios del universo en
el régimen de rayos gamma de altas energias (HE, por sus siglas inglés), fue lanzado el 11 de
junio de 2008 por la NASA. El nombre de la mision es en honor al fisico italiano Enrico Fermi,
quien fue pionero en el campo de altas energias. El satélite se compone por dos instrumentos:
el Telescopio de Area Grande (LAT, Large Area Telescope) y el Monitor de rafagas de rayos
gamma (GBM, GAMMA-ray Burst Monitor). En esta secién se describira el funcionamiento

del instrumento LAT.
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3.1.1.1. Instrumento Large Area Telescope (LAT)

El instrumento LAT esta disenado para realizar observaciones de rayos gamma en el in-
tervalo de energia de ~ 20 MeV a 300 GeV. Los objetivos principales de la mision son: (1)
determinar los origenes de la emision difusa y la naturaleza de las fuentes no identificadas; (2)
Comprender los mecanismos de aceleracion de particulas provenientes de fuentes celestes, en
particular de AGNs, remanentes de supernovas, pulsares y el Sol; (3) Analizar el comporta-
miento en rayos-gamma de GRB (Destellos de Rayos Gamma) y de objetos transitorios; (4)
Mediante las observaciones de rayos-gamma probar la existencia de materia oscura, asi como
también sondear el universo primitivo y la evolucion césmica de fuentes con z > 6 (Atwood

y col., 2009).

El instrumento LAT es un conversor y detector de pares. Se encuentra orbitando la Tierra a
unos 550 km de altitud. Tiene un area efectiva de ~ 8000 cm?, completa una 6rbita cada 96
minutos, con un campo de visién de ~ 2.4 sr! (alrededor del 20 % del cielo) por lo que escanea

el cielo completo en aproximadamente 3 horas (2 drbitas).

El instrumento LAT esta conformado por (ver figura 3.2):

Conversor y rastreador.

Calorimetro.

Detector de anti-coincidencia (ACD).

Activador programable (trigger).

Sistema de adquisicion de datos (DAS).

El LAT est4 disenado para medir las energias, las trayectorias y los tiempos de llegada de
los rayos gamma que inciden sobre el instrumento, esto mientras rechaza el fondo de rayos
cOsmicos. Los fotones de rayos gamma de altas energias no se pueden tratar de la misma forma

que la luz visible, ya que no se pueden reflejar ni refractar, es por eso por lo que se deben usar

Un estereorradian (sr) es una medida de angulo sélido en el Sistema Internacional DE Unidades.
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Figura 3.2: Esquema de la estructura del instrumento LAT. Imagen adaptada de Atwood y col., 2009.

otros métodos para medir la interaccion de estos fotones con la materia. El LAT detecta a estos

rayos gamma mediante la conversion de este fotén en un par electrén-positrén (e~ e™).

El proceso de deteccion de conversion de pares comienza con el rayo gamma incidiendo so-
bre el sistema de rastreo, en donde interactia con un material convertidor hecho de tungsteno
para producir un par electron-positron, este sistema de rastreo estd formado por 16 laminas
delgadas. Posteriormente, el par es rastreado por detectores de tiras de silicio, que estidn aco-
modados en 36 capas. Como la energia del fotén es mucho mayor a las masas del par generado
electron-positron, estos siguen la misma trayectoria que la del fotén incidente. Por lo tanto, la
trayectoria reconstruida del rayo gamma esta limitada por multiples dispersiones del par en el
material rastreador, como también por la resolucion espacial del rastreador. Por dltimo, los pa-
res inciden sobre el calorimetro, el cual proporciona una medida de su energia, este calorimetro
se encuentra en la parte inferior del LAT y estd formado por una estructura gruesa de CsI(Ti)
(yoduro de cesio activado con talio) (Atwood y col., 2009). Un esquema de lo anterior se puede

ver en la figura 3.3.

No solo rayos gamma inciden sobre el LAT, también lo hacen particulas cargadas como
los rayos césmicos, las cuales superan en nimero a los rayos gamma en un factor de 10> —
10°(Atwood y col., 2009). Estas particulas también serian detectadas por LAT, resultando en

un fondo abrumador. Es ahi donde entra en juego el detector anticoincidencias (ACD, por sus
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Figura 3.3: Esquema del funcionamiento general del instrumento LAT. Imagen modificada de: https://fermi.gsfc.

nasa.gov/ssc/data/analysis/documentation/Cicerone/Cicerone_Introduction/LAT _overview.html

siglas en inglés), ya que es el encargado de rechazar tales eventos de fondo. Este detector consta

de 96 placas de centelleo de pléstico que detectan estos eventos y producen una sefial de veto.

Para poder medir rayos gamma de energias de hasta 300 GeV se necesita un calorimetro
pesado (~ 1800 kg), el cual es capaz de absorber suficiente energia de la lluvia de pares
electrones-positrones y asi realizar las mediciones. Sin embargo, el tamafio y masa del ca-
lorimetro genera un problema llamado efecto Backsplash (efecto salpicadura). El efecto salpi-
cadura sucede cuando las particulas secundarias (particulas cargadas o en su mayoria fotones
de 100-1000 keV), de la lluvia electromagnética creada por un fotén incidente de alta energia
(es decir, un evento vdlido), viajan en sentido contrario al foton incidente traspasando el ACD.
Estas particulas se pueden dispersar por efecto Compton y crear sefiales a partir de los elec-
trones de retroceso, que dan como resultado falsas sefiales de veto de los electrones que en
principio eran rayos gamma eventos validos. El predecesor del LAT, EGERET?, tenfa un ACD

monolitico, el cual vetaba muchos rayos gamma y esto reducia su sensibilidad. En LAT lo

2Telescopio Experimental de Rayos Gamma Energéticos (EGRET, por sus siglas en inglés): fue uno de los
instrumentos montados en el satélite Compton Gamma Ray de 1991 al 2000, su funcién era monitorear el cielo en
el intervalo de energias de rayos gamma de 30 MeV a 30 GeV. El instrumento estaba compuesto principalmente

por 3 partes, una cdmara de chispas, un calorimetro y una ctpula anti-coincidencia de centelleo de plastico. Es

considerado el predecesor del instrumento LAT.
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que se hizo fue segmentar el ACD en mosaicos (ver figura 3.2), asi solo se vetan los eventos
que activan un mosaico en la ruta de la particula entrante, reduciendo asi el efecto salpicadu-
ra. Esta segmentacion da como resultado un aumento drastico de la sensibilidad del LAT en

comparacion con EGERET (Atwood y col., 2009).

Posterior a que es medida la energia, se rastrea la trayectoria y se toman los tiempos de
llegada de los pares generados por el rayo gamma por el sistema de rastreo, el calorimetro
y el ACD. Los datos de medicion pasan al sistema de adquisicion de datos (DAQ), el cual
se encarga de almacenarlos, implementar activadores de eventos y procesarlos a bordo para
rechazar los eventos de fondo con el fin de enviar los datos resultantes a la Tierra. Todos los
datos recolectados por Fermi LAT son de acceso publico y se pueden descargar directamente
desde los servidores de FSSC? (Centro de Apoyo a la Ciencia de Fermi, por sus siglas en
inglés). Para la extraccion de datos del servidor solo se necesita el intervalo de tiempo deseado
(no antes del 04-agosto-2008), las coordenadas ecuatoriales o el nombre del objeto de interés,
el rango de energia dentro del intervalo de 20 MeV- 300 GeV vy el radio del campo de vision.

Para hacer el andlisis de los datos LAT se necesitan los siguientes productos de datos:

= Archivo de eventos: Contiene los eventos o fotones registrados que corresponden a la
fuente de interés, asi como el drea de la region de interés (ROI). El tamano de la ROI va a
depender de la densidad y el brillo de las fuentes cercanas. Existen dos tipos de archivos
de eventos; (1) datos de fotones y (2) datos extendidos. los datos de fotones contienen
toda la informacion necesaria para el anélisis cientifico (tiempo, energia posicion, etc),
mientras que el de datos extendidos contiene lo mismo que el archivo de fotones mds
cantidades adicionales del evento, como la probabilidad de que la particula sea un rayo
cOsmico frente a un rayo gamma, la probabilidad de que la particula sea un rayo gamma

de entrada frontal frente a uno de entrada trasera, etc.

= Archivo de nave espacial: Contiene informacién de la posicion, respuesta y orientacion

de la nave espacial en intervalos de 30 segundos.

= Modelos de fondo difuso isotropico y galactico: El modelo de fondo isotrépico es una

plantilla donde se modela la distribucién de rayos gamma difuso en el cielo provenien-

3Los datos se pueden descargar en: https:/fermi.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/ssc/LAT/LATDataQuery.cgi
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te del fondo extragalactico, mientras que el fondo galdctico es una plantilla espacial y

espectral donde se modela la emision difusa de rayos gamma en la galaxia.

3.1.1.2. Software LAT: Fermi Science Tools

La linea de analisis de los datos de Fermi LAT comienza en el Fermi ISOC (Instrument
Science Operations Center) encargado de la reconstruccién y clasificacion de eventos, asi co-
mo del veto de sefales provenientes del fondo. El FSSC desarroll6 el software Fermi Science
Tools para realizar el tratamiento y anélisis de los datos y asi poder extraer informacion fisica

de las fuentes u objetos estudiados.

Analisis agrupado de maxima verosimilitud

Para realizar el andlisis de datos, especificamente para el estudio de AGNs, que es el caso
de esta tesis, se utiliza el andlisis agrupado de maxima verosimilitud (Binned Maximum Like-
lihood Analysis). Este tipo de anélisis es el preferido para la mayoria de los tipos de anélisis
LAT, ya que se utiliza cuando se tiene un gran nimero de eventos, en cambio, si se tienen
periodos cortos de tiempo de observacion se utiliza el andlisis no agrupado de médxima vero-
similitud (Unbinned Maximum Likelihood Analysis). El anélisis de maxima verosimilitud fue
propuesto por Fisher, 1925 y ha resultado muy eficiente para el modelado de fuentes de rayos

gamma.

La funcién de verosimilitud £(0;X) (o likelihood) describe la probabilidad de reproducir los
datos observados dado un modelo de entrada, el cual depende de los pardmetros 6. Por ejemplo,
si se tiene xp,x7,...,X, observaciones muestrales tomadas de variables aleatorias Xi,X, ..., X,
cuya distribucién es normal X ~ N(u,o), esta distribucion dependerd de los parametros p

(media) y o (varianza), por lo tanto su funcién likelihood también £(u, 0;X).

Para el caso del LAT, el modelo de entrada es la distribucién de fuentes de rayos gamma en

el cielo (incluye intensidad y espectros), el cual se realiza en base a observaciones previas.

Los datos LAT se agrupan en contenedores (binned), esto debido a que los conteos se carac-
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terizan por muchas variables (como tiempo, energia, posicion, etc). Cada contenedor llegard a
tener al menos una cantidad pequeiia de fotones. El niimero de recuentos observados en cada
contenedor (bin) se describe por una distribucion de Poisson, la cual se usa para describir el
numero de eventos que ocurren por unidad de medida (espacio, tiempo). La funcién de vero-
similitud £ es el producto de las probabilidades de observar los conteos detectados en cada
contenedor. Supongamos que para el i-esimo contenedor el nimero esperado de conteos es m;,
este nimero es una funcién del modelo de origen. La probabilidad de detectar n; cuentas en

ese contenedor (bin) estd dada por

=i (< (3.1)
pi=m; ni! .

La funcion likelihood es el producto de estas p; de la siguiente forma:

N N . e M v N mr}i
2=Hpi=l—lmi’< ):e 'H(W> (3.2)

K
i=1 ni: i=1 :

donde N es el nimero total de conteos y Ny, €s el nimero total de conteos esperados. El valor
de n; es el que dicta si el anélisis es agrupado o no agrupado. Si es agrupado, el valor n; puede
ser mayor a uno, mientras que en el caso no agrupado es uno. El método de maxima verosimi-
litud consiste en maximizar esta funcién para asi determinar los valores de los pardmetros que

describen la distribucién que mejor se ajusta a los datos.
Estadistico de prueba

El estadistico de prueba o Test Stadistic (TS) es una cantidad que se utiliza en estadistica

para probar hipétesis. Se define como:

TS = —2In (S ’"‘”"0) : (3.3)
’Qmax,l

donde £,,4,,1 es el valor de midxima verosimilitud para un modelo con la fuente estudiada en

cierta ubicacion conocida (hipotesis alternativa) y £,,4.0 €s el valor de méaxima verosimilitud
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para un modelo sin la fuente (hipétesis nula). Para el limite cuando el nimero de conteos es
grande, por teorema de Wilks, para la hipdtesis nula el TS se distribuye asintéticamente como
% la funcién de distribucién. Un TS grande implica que se rechaza hipétesis nula, esto nos
indica que realmente hay una fuente presente. La raiz cuadrada de TS es aproximadamente

igual a la significancia de deteccion de una fuente dada.

Fermi Science Tools

Como se menciond anteriormente, las Fermi Science Tools (Fermitools de ahora en adelante)
es el software oficial de la misién espacial Fermi. Es un conjunto de herramientas disefiadas
para el andlisis y tratamiento de los datos que se encuentran disponibles para todo el publico y
de forma gratuita en la pagina oficial de la NASA, acompafiada de su manual de uso. Aqui se

describird de manera general las herramientas que lo conforman®.

Primeramente, es necesario tener los archivos de datos, los cuales son de acceso publico en
el servidor de la NASA. Dependiendo el tipo de andlisis que se vaya a realizar va ser el tipo de
archivos que se utilice. Para esta tesis es el andlisis de una fuente puntual (Mrk 421), por lo que
se necesitan los archivos de eventos de fotones y el archivo de nave espacial. Estos archivos
con extension .fits (Flexible Image Transport System), es un tipo de archivo utilizado para
almacenar datos astronémicos como espectros electromagnéticos, imagenes, lista de fotones,

entre otras cosas.

Los parametros que se utilizaron en este trabajo para obtener los archivos de la base de datos

de Fermi para Markarian 421 son los siguientes:

= Coordenadas ecuatoriales: (RA = 166.113808, Dec = 38.20883287) es la localizacion
de Markarian 421.

= Tiempo inicio en MET? (t,;,): 239587201 (05-agosto-2008).

“La guifa de instalacién, el manual de uso y una explicacién mas profunda del software esta disponible en:

https://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/documentation/Cicerone/index.html

>Tiempo MET (Mission Elapsed Time, por sus siglas en inglés) es el nimero de segundos transcurridos desde
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= Tiempo final en MET (7,,,,): 649814405 (05-agosto-2021)

= Rango de energia: 30 MeV-300 GeV

Preparacion de los datos:

Una vez que se tienen los archivos de datos con extension (.fits), lo que sigue es preparar los

datos para el andlisis. Se utilizan dos herramientas para esto:

= gtselect: esta herramienta tiene como funcién generar cortes y filtros en los archivos de
entrada, esto lo hace seleccionando detalladamente fotones y eventos segun su energia,
rangos de tiempo, regiéon de interés (ROI), tipo y clase de evento y dngulo cenit. Los

resultados de estos cortes son archivos (.fits) que ya contienen los eventos filtrados.

= gtmktime: Lo que hace esta herramienta son cortes basados en los pardmetros de la nave
espacial, es decir, busca aquellos intervalos de tiempo (GTI, Good Time Interval) donde
los datos se pueden considerar como vélidos. Esto lo hace leyendo el archivo de datos de
la nave espacial, crea un conjunto GTI, luego combina estos GTI con los ya existentes
en los archivos de eventos, para al final discriminar los eventos fuera del nuevo conjunto
GTI. La seleccion de estos intervalos de tiempo vélidos se basa en aquellos tiempos
donde la contaminacion por radiacidon proveniente de la tierra no afecta a los datos, o

cuando el satélite pasa por la Anomalia del Atlantico Sur (AAS).

Mapa de conteos:

Posterior a la preparacion de los datos se hace un mapa de conteos, esto utilizando los ar-
chivos ya filtrados. La herramienta encargada de esta tarea es gtbin®, la cual realiza un mapa

en 3 dimensiones (2 espaciales X e Y, y la tercera es energia), esto para el anélisis agrupado,

el 1-enero-2001 a las 00 : 00 : 00 (UTC). Para convertir este tiempo MET en fechas gregorianas u otras unidades

de tiempo se utiliza la herramienta disponible en: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/xTime/xTime.pl
SPara informacién mas detallada visitar:https://raw.githubusercontent.com/fermi-lat/fermitools-fhelp/master/

gtbin.txt
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para el caso no agrupado solo son 2 dimensiones (las coordenadas espaciales). Estos mapas
tienen como propdsito identificar las fuentes que se van a utilizar en el andlisis de maxima

verosimilitud.

Mapa de exposicion:

Antes de crear los mapas de exposicion se debe generar un archivo XML con el modelo de
la fuente. Este archivo contiene la mejor estimacion de las ubicaciones y formas espectrales
de las fuentes. Para generar este archivo se utiliza el modelo espectral de andlisis del catdlogo

4FGL-DR3 (4th catalog of the Fermi Gamma-ray LAT).

El siguiente paso del andlisis es la creacion de un mapa de exposicion, esto para saber cuanto
tiempo pasé LAT observando nuestra fuente o region de interés. El dngulo de inclinacién es el
angulo entre la direccién de la fuente y la normal al instrumento LAT. La funcién de respuesta
del instrumento LAT depende de este angulo. La cantidad de tiempo en vivo o livetime, es el
tiempo en el que LAT observo una cierta region del cielo en un dngulo de inclinacién dado.
Este tiempo no depende del modelo fuente sino de la historia de la orientacion de LAT. gtlcube
es una herramienta que calcula cubos de tiempo de vida (livetime cube) el cual es una matriz
de estos tiempos de vida en todos los puntos del cielo para cierto rango de tiempo cubierto por

el archivo de nave espacial.

Una vez que se tiene el cubo de tiempo en vivo se procede a calcular el mapa de exposicion.
Este mapa nos indica la exposicion total (drea por tiempo) para una posicion dada en el cielo
que produce recuentos en el ROI. La herramienta gtexpmap se encarga de calcular el mapa
de exposicion, para ello necesita el cubo de tiempo en vivo generado por gtlcube, el mapa de

exposicion se calcula en una cuadricula de latitud xlongitud.

Analisis de maxima verosimilitud agrupada:

El siguiente paso, ya con los archivos generados por las anteriores herramientas, es apli-
car el método de méaxima verosimilitud agrupada, la herramienta encargada de hacer esto

es gtlike. Para esto se necesitan los archivos de modelo de emision interestelar galactica,
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se utilizé gll_iem_v07.fits, y modelo isotrdpico extragaldctico de emision difusa, se utilizé
iso_ P8R3_SOURCE_V3_vl1.txt, estos son los modelos mas actuales que se tienen. EI método

de maxima verosimilitud es el mencionado anteriormente en este capitulo.

3.1.1.3. Enrico

Enrico es una paqueteria de Python para simplificar el uso de las Fermitools. Es un software
externo a la mision espacial Fermi. Enrico esta disponible para el sistema operativo Linux y
MacOs al igual que las FermiTools. Para utilizar Enrico es necesario tener previamente insta-

ladas las Fermitools y posteriormente descargar Enrico’.

Para hacer el analisis en Enrico primeramente se necesitan los archivos de datos LAT del
servidor de la NASA. Posterior a eso, Enrico usa un archivo de configuracién donde se especi-
fican todos los parametros para el anélisis, este archivo de configuracion contiene las siguientes

secciones®:

= Objeto de interés (Target): En esta seccion se indica el nombre de la fuente, la po-
sicién en coordenadas ecuatoriales (RA y Dec), el modelo espectral9, corrimiento al
rojo, modelo de la Luz de Fondo Extragalactico (EBL, por sus siglas en inglés), los mo-
delos disponibles son: 0=Kneiske, 1=Primack05, 2=Kneiske HighUV, 3=Stecker05,
4=Franceschini, 5=Finke, 6=Gilmore. En este andlisis se utiliz6 el modelo de Fran-
ceschini, es un modelo para el EBL!? que utiliza un método de evolucién hacia atrés,
es decir, comienza por las propiedades de galaxias en el universo local y describe su

evolucion hacia atrds en el tiempo.

= Seccion Espacial: En esta seccion se definen las propiedades de la region de interés

"La guia de descarga se encuentra en:https:/enrico.readthedocs.io/en/latest/setup.html#install-enrico
8Para una explicacién mas profunda visitar: https://enrico.readthedocs.io/en/latest/configfile.html
°Los modelos disponibles son: Ley de potencias ("PowerLaw’), Ley de potencias 2 ("PowerLaw2’), Log

Pardbola ("LogParabola’) y Ley de potencias con un corte exponencial (' PLExCutoff”).
1OEBL, Extragalactic Background Light, por sus siglas en inglés, es la radiacién difusa e isotrépica del fondo

extragalactico, la cual obstaculiza la deteccion de fuentes ya que los rayos gamma que viajan por el medio extra-
gal4ctico provenientes de estas fuentes se ven atenuados por interaccion fotén-fotén produciendo pares electrén-

positrén, lo que impide que el rayo gamma llegue a nosotros
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(ROI). EI centro del ROI es xref e yref (mismas que el objeto de interés RA y Dec), el
tamafio se da con el parametro rad (en grados), para el trabajo de esta tesis se utilizé un

rad = 15°.

= Archivos: En esta seccion se indica la ruta del directorio donde se encuentran los ar-
chivos de nave espacial (SC.fits) y de eventos de fotones (PH.fits), como también la del

archivo XML que realiza Enrico.

= Tiempo: En esta seccidn se introduce el tiempo del andlisis, hora de inicio (tmin) y fin
(tmax) en MET. Se permite usar un archivo que contenga los periodos de tiempo para
contenedores disjuntos (parametro “file”), el archivo debe ser un ascii con 2 columnas

(inicio y fin) y cada linea es un contenedor de tiempo.

= Energia: Aqui se indica el rango de energia del analisis en MeV, energia minima (emin)

y energia méxima (emax).

= Modelos: En esta seccion se indican los modelos galacticos, extragalacticos. Enrico en-

cuentra automaticamente la ruta a ellos.

= Espectro: Esta seccion se encarga de generar los archivos para el método de maxima
verosimilitud. El pardmetro FitsGeneration [yes, no] indica si Enrico realizara todos los
pasos hasta antes de ejecutar gtlike (si se indica “yes”) o solo correra gtlike (si se indica

“no”). ResultPlots [yes, no], aqui se indica si Enrico realizara la grafica del SED.

= Analisis: Aqui se indica el tipo de analisis [binned, unbinned], el corte de angulo cenital

(zmax) y el filtro para gtmktime.

= Curva de Luz: En esta seccion se ponen los pardmetros para poder correr el comando
enrico_lc explicado mds adelante, el cual ejecuta un anélisis completo en intervalos de
tiempo y produce todos los archivos para el andlisis de maxima verosimilitud de gtlike.
Esta seccion se compone de varias opciones, FitGeneration [yes, no] va a correr todos
los pasos hasta antes de ejecutar gtlike. NLCbin, indica el nimero de intervalos de tiem-
po para la curva de luz, el periodo que se defini6 en la seccion de “Tiempo” se dividird
entre el nimero indicado aqui. TSLightCurve, se elige un valor de TS y todos aquellos

datos que tengan un valor menor salen con upperlimits (Iimite superior del flujo) en la
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curva de luz. DiagnosticPlots, genera un grafico de diagnostico (TS vs tiempo, N .4 Vs

flujo).

Para realizar el anélisis con Enrico se deben ejecutar los siguientes comandos en la terminal,

esto una vez que se encuentra en el ambiente Enrico.

» enrico_config: Con este comando se genera el archivo de configuracion mencionado
anteriormente, se tiene que introducir el siguiente comando en la terminal: enrico_config
nombre_archivo. conf, esto creard un archivo con el nombre ingresado. El archivo debe

ser llenado con los pardmetros necesarios para el andlisis que queramos realizar.

= enrico_xml: Este comando es para generar el archivo XML del modelo del cielo en
rayos gamma de las fuentes del catalogo 4FGL. Se ejecuta ingresando: enrico_xml

nombre_archivo.conf.

= enrico_sed: Este comando hard todos los pasos para el tratamiento de los datos (gtselect,
gtmktime, gtltcube, etc) y generard los archivos .fits de estos mismos, posteriormen-
te utilizara estos archivos en conjunto con el archivo XML para ejecutar el andlisis de
maxima verosimilitud agrupada o no agrupada (segun se haya sefialado en el archivo
de configuracién) con la herramienta gtlike. El producto de este comando son archivos
de resultados (.result) donde se incluyen los pardmetros de la funcién espectral, flujo,

energia y TS. Se ejecuta con: enrico_sed nombre archivo.conf.

= enrico_lc: Aligual que con el comando anterior, el ejecutar enrico_lc producird to-
dos los pasos antes de usar gtlike y ademds ejecutara el analisis de maxima verosimilitud
con gtlike. Al final dard como producto un archivo de resultados (.result) pero en esta
ocasion una tabla que incluye el intervalo de tiempo (MET), el flujo en ese intervalo, el
error del flujo, TS, N.q. Estos son los resultados necesarios para generar la curva de

luz. Para ejecutar este comando se usa: enrico_lc nombre_archivo.conf.
= enrico_plot_sed: Grifica el SED utilizando los resultados de enrico_sed.

» enrico_plot_lc: Gréfica la curva de luz con los resultados obtenidos de enrico_lc.
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Figura 3.4: Telescopio Dall-Kirkham Tuorla de 1.03m, ubicado en Piikkio, Finlandia. Imagen obtenida de: https:

/Iwww.astro.utu.fi/telescopes/metri.htm

3.1.2. Programa de Monitoreo Tuorla Blazar

Para las observaciones en la banda del 6ptico se utilizaron datos del Programa de Monitoreo
Tuorla Blazar, este programa de monitoreo inici6 en 2002, tiene como objetivo observar blaza-
res en el hemisferio norte a la par del telescopio MAGIC (Major Atmospheric Gamma Imaging
Cherenkov Telescopes). La muestra original era de 24 blazares, posteriormente se amplié a 31.
Los datos observacionales son obtenidos de 2 telescopios (Telescopio Dall-Kirkham Tuorla de

1.03m y Telescopio Kunliga Vetenskap-Sakademien (KVA)) y tres camaras CCD diferentes.

3.1.2.1. Telescopio Dall-Kirkham Tuorla de 1.03m

El telescopio Dall-Kirkham Tuorla (mostrado en la figura 3.4) con una lente de 1.03 m de
diametro, esta ubicado en el Observatorio Tuorla en Piikkio, Finlandia, a una altura de 53m
sobre el nivel del mar. Tiene una longitud focal de 8.45m, que da como resultado un campo de

vision (FOV, Field of View) de 10x 10 arcmin con el chip ST-1001E (Nilsson y col., 2018).
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Figura 3.5: Telescopio Kunliga Vetenskap-Sakademien (KVA), ubicado en el Observatorio de Roque de los

Muchachos (ORM) en La Palma, Espafia. Imagen obtenida de: https://www.astro.utu.fi/telescopes/60lapalma.htm

3.1.2.2. Telescopio Kunliga Vetenskap-Sakademien (KVA)

El telescopio KVA (mostrado en la figura 3.5) se ubica en el Observatorio de Roque de los
Muchachos (ORM) en La Palma, Espafia, a 2,396 m sobre el nivel del mar. KVA es un sistema
de dos telescopios, el primer telescopio es de 60 cm en una montadura de horquilla, el segundo
es un telescopio Celestron-14 de 35 cm fijado en la parte inferior del telescopio de 60 cm. El
telescopio de 35 cm tiene un FOV de 12 x 8 arcmin con el chip U47. A partir del 2004, la

mayoria de las observaciones se han hecho con el telescopio KVA (Nilsson y col., 2018).

Se solicitaron los datos observacionales del blazar Mrk 421 al programa de monitoreo Tuorla
Blazar, ya que no son de acceso publico, correspondientes a un periodo de casi 13 afios, con
fecha de inicio el 08 de agosto del 2008 al 02 de mayo del 2021. Los datos son en la banda R
del 6ptico (~ 2 eV), donde se us6 fotometria diferencial con un radio de apertura de 7.5 arco
segundos y con un tiempo de integraciéon de 24 minutos. El tratamiento y el andlisis de los
datos se describe de manera concisa en Nilsson y col., 2018 y no fueron parte de este trabajo

de tesis.
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3.1.3. Metsahovi Radio Observatory

El radiotelescopio Metsdhovi cuenta con una antena de 13.7 m de didmetro dentro de un
radomo!! (mostrado en la figura 3.6) como estructura principal. Tiene un conjunto de cuatro
platos de 5.5 m para funcionar como un interferémetro (llamado Metsihovi Compact Array),
también cuenta con algunos otros radiotelescopios pequeiios e instrumentos de medicion. Este
observatorio, afiliado a la Universidad Aalto, se localiza a 60 m sobre el nivel del mar en
Kirkkonummi, Uusimaa, Finlandia y lleva operando desde 1974. En 1991 fue actualizado al
cambiar el radomo y en 1994 se cambiaron los paneles reflectores y la estructura posterior de
la antena, mejorando asi su precision. La antena de 13.7 m realiza observacion las 24 horas del

dia, durante todo el afno.

Los programas de investigacion en Metsidhovi se centran en las observaciones de radio, las
que se realizan en ondas milimétricas y microondas en los rango de 2 a 150 GHz (~ 8 — 620u
eV). Uno de los programas de investigacion esta dedicado a la observacion de AGNs, y existe
una colaboracién con el programa de monitoreo Tuorla Blazar para observaciones de algunos

blazares como Markarian 421.

Metsdhovi ha observado a Mrk 421 de forma continua todos los dias, a excepcion de los
dias en los que las condiciones climéticas o externas al observatorio evitaron una 6ptima ob-
servacion. Se solicitaron los datos sobre estas observaciones para Mrk 421 al equipo encargado
del observatorio, correspondiente a un periodo de tiempo que inicia el 08 de agosto del 2008
y finaliza el 02 de mayo del 2021 (casi 13 afos), los datos corresponden a una frecuencia de
37 GHz (~ 153 peV), con un limite de deteccién para el flujo de 0.2 Jy'? (esto en 6ptimas
condiciones). Para determinar el flujo en cada punto de observacion se tiene un tiempo de inte-
gracion alrededor de 35 min (2100 s). Se utilizan observaciones de DR21, una nube molecular
ubicada en la constelacion de Cygnus. Como calibradores secundarios se utilizan las fuentes
3C 84, NGC 7027 y 3C 274. Una descripcion mas completa del anélisis y tratamiento de los

datos se encuentra en Teraesranta y col., 1998 y no fue parte de este trabajo de tesis.

Es un recubrimiento de una antena, y tiene forma de domo esférico.
12 Jansky, unidad de flujo, 1Jy = 10720 —%_ en SI.

mz-Hz
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Figura 3.6: Radio Observatorio Metsidhovi, ubicado en Kirkkonummi, Uusimaa, Finlandia. Creditos de la imagen:

Metsdhovi Radio Observatory, Universidad Aalto.

3.2. Curvasde luz

A continuacion, se presentan las curvas de luz de Markarian 421 en las 3 distintas bandas
de energia, es decir, optico R, radio a 37 GHz y rayos gamma entre 30 MeV y 300 GeV de
energia, las cuales fueron obtenidos con datos del Programa de Monitoreo Tuorla Blazar, el
radio observatorio Metsdhovi y el instrumento LAT de la mision espacial Fermi, respectiva-
mente. Las curvas de luz en las tres bandas tienen el mismo periodo de tiempo, el cual inicia el

05 de agosto del 2008 (54683 MID!3) y termina el 02 de mayo del 2021 (59336 en MJD).

3.2.1. Curvadeluz en ()ptico

En la figura 3.2.1 se muestra la curva de luz de Markarian 421 en la banda del 6ptico en
el filtro R, utilizando datos observacionales del telescopio KVA del programa de monitoreo
Tuorla Blazar. El periodo de observacion es de aproximadamente 13 afios, iniciando el 05 de
agosto del 2008 y terminando el 02 de mayo del 2021, con un total de 696 datos o bines,

los bines no son periddicos, es decir, no son cada cierto tiempo especifico. Hubo dias donde

I3BMID: Dias julianos modificados, se restan 2,400,000.5 dias a los dias julianos (JD).
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el observatorio no tuvo observaciones de la fuente por cuestiones climaticas, condiciones no
Optimas para la medicién, dafio en el equipo, etc. En la curva de luz podemos ver como hay
un aumento en el flujo, llegando a un maximo de 0.0575 Jy el 10 de abril del 2013 (56392
MJD), alrededor de esa fecha se puede ver como Mrk 421 tenia gran actividad, podriamos
decir que estuvo en fase activa en esos meses y posteriormente el flujo disminuyé gradualmente
hasta mantenerse sin grandes fluctuaciones después de los 58000 MJD. El primer incremento
importante en el flujo ocurri6 el 25 de febrero del 2011 (55617 MJD) alcanzando un flujo de
0.0389 Jy. El minimo del flujo se obtuvo el 18 de junio del 2017 (57771 MJD) con 0.0071 Jy,

comparado con el maximo de flujo, hubo un aumento de un orden de magnitud.

% 10-2 Curva de luz en éptico de Markarian 421

t Flujo de Mrk 421

Flujo (Jy)

55000 56000 57000 58000 59000
Tiempo (MJD)

Figura 3.7: Curva de luz en la banda del 6ptico (filtro R) de Markarian 421, los datos fueron recabados por el
telescopio KVA del programa de monitoreo Tuorla Blazar, entre el 05 de agosto del 2008 (54683 MJD) y el 02 de
mayo del 2021 (59336 en MJD).

3.2.2. Curva de luz en Radio

En la figura 3.2.2 se muestra la curva de luz de Markarian 421 en la banda del radio a
37 GHz, (~ 153 ueV), donde se utilizaron los datos observacionales del radio observatorio
Metsihovi. El periodo de observacion inicia el 05 de agosto del 2008 y termina el 02 de mayo
del 2021, con un total de 557 bines, estos bines no fueron periddicos, hubo ocasiones donde se
tenian un par de datos por mes y otros meses donde no hubo ninguna observacion, estos dias

sin observaciones se debieron a problemas climaticos, dafios en el instrumento y que hubo dias
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donde no se detecté a Mrk 421. De la curva de luz podemos ver que el maximo del flujo se
alcanza el 16 de septiembre del 2012 (56186 MJD) con un flujo de 1.43 Jy, alrededor de esa
fecha podemos observar como Mrk 421 estaba en una fase activa. En esta banda de energia
parecen haber varios incrementos en el flujo, como el 28 de febrero del 2011 (55620 MJD) con
un flujo de 0.74 Jy, més o menos en las mismas fechas en las que hubo un incremento notable
en Optico el dia 25 de febrero del 2011. Otro de los incrementos importantes ocurrié el 22 de

octubre del 2014 (56952 MJD) alcanzando un flujo de 0.18 Jy.
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Figura 3.8: Curva de luz en la banda del radio (37GHz) de Markarian 421, los datos fueron recabados por el radio

observatorio Metsidhovi, entre el 05 de agosto del 2008 (54683 MJD) y el 02 de mayo del 2021 (59336 en MJID).

3.2.3. Curva de luz en Rayos gamma

En la figura 3.2.3 se muestra la curva de luz de Markarian 421 en intervalos de tiempo de una
semana en la banda de rayos gamma entre 30 MeV y 300GeV de energia, donde se utilizaron
los datos observacionales del instrumento LAT de la misiéon espacial Fermi. El periodo de
observacion inicia el 05 de agosto del 2008 y termina el 02 de mayo del 2021. Para el andlisis de
los datos y la curva de luz se utilizaron las Fermi Science Tools (versién v11r5p3) y el software

Enrico. Los parametros utilizados en el archivo de configuracion fueron los siguientes:

= tmin = 239587202.0 (05-agosto-2008)
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tmax = 641606405.0 (02-mayo-2021)

= ebl_model =4 (Modelo del EBL Franceschini)

» spectrum = PowerLaw (Espectro descrito por una ley de potencias para Mrk 421.)

» emin = 100.0 (MeV)

= emax = 300000.0 (MeV)

= zmax = 90 (dngulo cenit mdximo, para evitar contaminacion proveniente de la Tierra.)
» likelihood = binned (Método de méxima verosimilitud agrupado)

= NLCbin = 664 (Intervalos de tiempo o bines de la curva de luz, 664 es el numero de

semanas entre el 05-agosto-2008 al 02-mayo-2021)
» SpectralIndex = 1.8 (Indice espectral de la ley de potencias)

= Se utilizé el modelo de emision interestelar galactica gll_iem_v07.fits y el modelo isotropi-

co extragalactico de emision difusa iso_ PSR3_SOURCE_V3_v1.txt.

Podemos ver de la curva de luz que hubo un gran incremento del flujo el 16 de agosto del
2012 (56155 MJD) alcanzando un flujo de 1.59 x 10’6%, fecha cercana a los maximos en
el flujo de las bandas de 6ptico y radio, lo que nos confirma que en esas fechas Mrk 421 estaba
en una fase activa en las 3 bandas de energia. Posterior a ese incremento en el flujo se tuvo
otro el 09 de marzo del 2013 (56391 MJD) con 1.05 x 10*6%. También el 15 de febrero
del 2018 hubo un incremento en el flujo alcanzando un valor de 1.02 x 10_6%. Para ver
si existe una relacion entre los incrementos del flujo en las bandas de energia es necesario un

estudio de correlacion que queda fuera de los objetivos de este trabajo de tesis.

3.3. Bloques Bayesianos

Uno de los métodos de analisis para la caracterizacion de variabilidad local es el de bloques

bayesianos. Los bloques bayesianos es una técnica de modelaje no paramétrica, esto significa
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Figura 3.9: Curva de luz en la banda de rayos gamma (30 MeV-300GeV) de Markarian 421, los datos fueron
recabados por el instrumento LAT de la misién espacial Fermi, entre el 05 de agosto del 2008 (54683 MJID) y el
02 de mayo del 2021 (59336 en MID).

que no se hace un ajuste de un modelo (con sus respectivos pardimetros) a los datos, en cambio,

detecta variaciones locales en las series de tiempo, por lo que lo vuelve un anélisis genérico.

La técnica fue propuesta por Scargle, 1998 y consiste en segmentar de manera 6ptima la
sefal (como el flujo) de una serie temporal utilizando estadistica bayesiana. Esta segmentacion
temporal se le conoce como bloques. La forma gréfica de ver estos bloques (ver figura 3.10) es
representada como un intervalo de tiempo donde la sefial medida no varia significativamente, es
decir, es consistente con fluctuaciones de una emision constante. La altura de estos bloques va a
estar dada por el promedio ponderado por los intervalos de cada observacion de las magnitudes
del flujo dentro del intervalo de tiempo del bloque. Para caracterizar al bloque, ademas de la
altura, es necesario determinar el tiempo de término de un bloque y de inicio del siguiente
bloque, para esto es necesario un punto de cambio. El punto de cambio indica cudndo se hace
la transicion del bloque i al bloque i+ 1, este punto de cambio se va a dar cuando la sefial sufra

un cambio abrupto en su magnitud, ya sea incrementando o disminuyendo.

A lo descrito anteriormente se le conoce como Modelo constante de bloques, este algoritmo
se puede describir de la siguiente manera: Se tienen dos tipos de variables, la independiente

(tiempo, longitud de onda, frecuencia, etc) y la dependiente (sefial medida, como el flujo, in-
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BLOQUES BAYESIANOS

0.0 0.2 0.4 0.8 0.8 1.0

Figura 3.10: Esquema de la técnica de bloques bayesianos. La altura del bloque es igual al promedio ponderado
de la sefal dentro de este, el termino e inicio de un bloque va a depender del punto de cambio, que es cuando la

sefal cambia abruptamente de magnitud. Créditos:https://people.maths.bris.ac.uk/~wavethresh/help/bayesthr.htm

tensidad, etc). El rango de la variable independiente serd segmentado en bloques, los cuales
pueden no tener la misma longitud. Dentro de estos bloques la variable dependiente es tomada
como constante dentro de un intervalo de error. Para definir el inicio y termino de estos blo-
ques (#; tiempo inicial y 7, tiempo final) es necesario un punto de cambio. El punto de cambio
indica cuando se hace la transicion del bloque i al bloque i + 1, este punto de cambio se va a
dar cuando la senal (el flujo) sufra un cambio abrupto en su magnitud, ya sea incrementando
o disminuyendo (Scargle y col., 2013). Por lo tanto, se pueden modelar los bloques con solo 2

parametros:

= Punto de cambio : Para determinarlo es necesario definir una tasa de probabilidad de
falso positivo, que es la probabilidad de informar falsamente la deteccién de un punto de

cambio.

= Amplitud de la sefial del bloque

Es importante determinar el nimero de bloques que se van a tener para toda la serie temporal.
Llamaremos Np;oques = Nep + 1 donde N, es el nimero de puntos de cambio. Este nimero de

bloques se ve influenciado por cémo se defina la distribucién prior, la cual es la distribucion de
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probabilidad previa para el nimero de bloques y va a depender del nimero de datos (N) y la
tasa de falso positivo (¢,,). Esta distribucion de probabilidad previa para el nimero bloques

se describe de la siguiente manera (Scargle y col., 2013):

Nprior = 4 — 10g(73.53 - 0t py - N) (3.4)

Este algoritmo se puede aplicar en distintos tipos de datos (Scargle y col., 2013), los tres

ejemplos mds comunes son:

» Time-Tagged event, (TTE): Para este tipo de eventos se utilizan una funcién de pro-
babilidad de Bernoulli, un ejemplo de este tipo de eventos es la luz compilada por un
telescopio y posteriormente se almacena como un conjunto de tiempos de deteccion de

fotones individuales, para andlisis de variabilidad.

= Mediciones de observables cuasi-continuas. Utilizan estadistica Gaussiana. En este
caso, se tienen fotones que no se pueden detectar individualmente, tal es el caso de las

mediciones de flujo en la banda del radio.

= Cuentas de eventos en contenedores (bines) de tiempo: Utilizan la estadistica de
Poisson, y son, por ejemplo, la coleccion de fotones por un telescopio, pero mediante

contenedores temporales, los cuales no necesariamente deben tener el mismo tamaifio.

En esta tesis los datos en rayos gamma son cuentas de eventos en contenedores temporales.

3.4. Distribucion de los flujos

Con los datos de la curva de luz se realizo un histograma de los flujos en cada banda de
energia, esto para ver como es su distribucién. Los intervalos del histograma se eligieron de
tal forma que no fueran de un tamafio menor al error medio de los flujos en cada curva de luz.
Posterior a realizar el histograma se ajusto una funcién de probabilidad a los datos, con el fin

de determinar el tipo de distribucion que describe al flujo en las 3 bandas de energia.
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Para la estimacion de los parametros de las funciones de probabilidad se utilizé el método
de maxima verosimilitud que es el mismo método que utilizan las Fermitools para el anélisis
de datos LAT, pero en este caso, el flujo se toma como una variable aleatoria continua. La
funcién de verosimilitud, o likelihood, va a depender del tipo de funcion de probabilidad que
deseemos ajustar a los datos, ya que los pardmetros cambian para las distintas funciones. La

forma general de esta funcién es

£(60) = £(6]|x1,x2, ... %0) = [ [ fx (xi]6) (3.5)

i=1

Donde x1,x3,...,Xx, son observaciones muestrales, en nuestro caso son los flujos observados,
tomadas de variables aleatorias X1, X>,...,X, cuya distribucion depende del pardmetro 6. fx,
es la funcion de probabilidad, ya sea la funcién normal, lognormal, de Cauchi, gamma, etc. A
esta funcion se le trata de encontrar sus maximos para cada pardmetro 6, por ejemplo, para
la funcion normal los parametros son (0, i), para la funcion lognormal son (0j,, Hiog), para
la funcién gamma son (¢, A). Normalmente se aplica el logaritmo a esta funcién para hacer
mads sencillas las cuentas, ya que asi se quita el producto. Este método se encuentra entre los
estimadores de pardmetros puntuales, ya que te regresa un valor tnico de los pardmetros utili-
zando informacion muestral para encontrarlo, es aproximado al valor verdadero del pardmetro.
Los pardmetros calculados por este método o 07 se distribuyen de forma normal asintética

cuando n — o. De hecho se tiene:

1
nkE aa—ezzlog(f(x; 9))]

Omre ~N | 0, : (3.6)

donde E[-] es el valor esperado.

Para decidir si el ajuste es el adecuado, se tienen que aplicar pruebas estadisticas, las cuales
van a probar nuestras hipétesis. Primero se tienen que definir las hipétesis, la hipdtesis nula
(Hp) es la afirmacion que al inicio se supone cierta (es decir, la “creencia a priori”), y la hipote-
sis alternativa (H,) es la que da respuesta a nuestra pregunta, la que se establece en base a la

evidencia que tenemos.
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Para el caso donde se tiene que decidir si una muestra proviene de una poblacién que se
describe por cierta distribucion se utiliza la prueba de Kolmogorov-Smirnov (KS) (Karson,
1968). Esta prueba se basa en la funcion de distribucion empirica (FDE), esta funcién es una
estimacion de la funcién de distribuciéon acumulada (FDA) (ver figura 3.4) asociada con la
medida empirica de la muestra. Esta funcion es escalonada (saltos de %) para cada uno de
los n puntos dados. Sean X1, X>,...,Xy variables aleatorias, independientes e idénticamente
distribuidas de la funcién de distribucién acumulada F'(¢), entonces la funcién FDE se define

como

F(t)= 3 3.7)

donde n es el nimero de elementos en la muestra menores a X; y N el nimero total de puntos

de la muestra, en el caso de este trabajo las X; son flujos.
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Figura 3.11: Griéfica de FDE y FDA. La linea verde representa la funcién de distribucién acumulada (FDA)
normal y la linea azul escalonada la funcién de distribucién empirica (FDE) de una poblacién que se distribuye

de forma normal.

La prueba KS trata la distancia maxima que hay entre estas dos curvas, FDE y FDA, también

llamada la distribucién empirica tedrica. La prueba se compone de:

= Hj: La hipétesis nula en este caso es la distribucion que queremos probar.
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= H,: La hipdtesis alternativa es que los datos no siguen la distribucién propuesta.

= D: El estadistico de prueba que estd dado por:

i—1 i

D= Max(lSiSN) (F(Xl) - T, N —F(Xl)> 5 (38)

donde F es la funcién de distribucién acumulada asociada a la distribucién propuesta, la

cual es continua.

= Significancia («): La significancia es la probabilidad de rechazar Hy cuando es verda-

dera.

= Valores criticos: Si el valor de D es mayor al valor critico entonces se rechaza la hipéte-
sis nula, es decir, la muestra proveniente de una poblacién no es descrita por la distribu-
cién que se propuso. El valor critico va a depender del nimero de datos y la significancia
que asignemos. Hay tablas que indican el valor critico para las pruebas KS. Para el tra-
1.36

bajo de esta tesis se utilizé una @ = 0.05 que da como resultado un valor critico de N

esto basado en las tablas de valores criticos.

Para obtener los pardmetros con el método de maxima verosimilitud se utiliz6 el software
RStudio, especificamente la libreria MASS'* vy fitdistrplus '°, 1a cual hace los célculos para
maximizar la funcién de verosimilitud y asi dar el valor estimado de los pardmetros de la

funcién de probabilidad.

Para las funciones de distribucion mas conocidas (Normal, Lognormal, Exponencial, Gam-
ma, Beta, Weibull, Cauchy, Uniforme, Gompertz, etc) se calcularon los criterios AIC ( Akaike)
y BIC (Criterio de informacién Bayesiana)'® para darnos una idea de qué funciones eran las
que mejor se ajustaban a los datos. En los tres casos tuvimos que tanto la normal como log-
normal eran los mejores modelos. Posterior a esto, se hizo la prueba KS para comprobar si los
modelos describian a los datos muestrales (el flujo en cada banda de energia) o se rechaza la

hipétesis nula.

4Para mas informacién de la librerfa visitar https://cran.r-project.org/web/packages/MASS/
5Para més informacién de la librerfa visitar https:/cran.r-project.org/web/packages/fitdistrplus/index.html
16 AIC y BIC: Son medidas de calidad relativa de un modelo estadistico. En base a la comparacién de los valores

para cada modelo, se dice que se ajusta mejor aquel con un numero mas bajo de AIC o BIC.
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Capitulo 4

Resultados y Discusion

Se aplicé el analisis de bloques bayesianos a la curva de luz de Mrk 421 en la banda de
rayos-gamma. Se utilizé una tasa de falso positivo de 0.05 que nos di6 un un valor para la
distribucion de probabilidad previa para el nimero de bloques (n,;or) de 2.932, resultando en
un total de 108 bloques. En la figura 4.1 se muestran estos resultados. Solo se hizo para esta
banda ya que la significancia de las observaciones es baja en comparacion con la banda del
optico y radio, por lo que se decidié combinar observaciones por bloques bayesianos en lugar

de periodos fijos como dias, semanas 0 meses.

Con los flujos de la curva de luz sin bloques bayesianos en las 3 bandas de energia se hizo
un histograma y posteriormente se le ajusté una funcion de probabilidad. Para las curvas de
luz en las tres bandas, aplicando el criterio de AIC y BIC (las tablas 4.1, 4.2 y 4.3 muestran el
valor de estos criterios para el Optico, radio y rayos gamma, respectivamente), el ajuste de la
funcion lognormal fue el mejor y esto se puede ver porque el AIC y BIC mostraron los menores
valores, por lo que se compara esta distribucion con la normal, esto por lo discutido en el
capitulo 2, donde se mencioné que una distribucién normal es producto de una emisiéon donde
los procesos son aditivos y la distribucion lognormal de procesos multiplicativos. La funcion de
distribucién de Cauchi tiene valores muy cercanos a la funcién normal, sin embargo, al hacer
las pruebas estadisticas el ajuste con esta funcion se descarto. Con lo anterior en cuenta, se

utilizé el software libre R, la libreria fitdistrplus, y se obtuvieron los pardimetros de estas dos
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Figura 4.1: Curva de luz de Mrk 421 en la banda de rayos-gamma (30MeV-300GeV) implementando el analisis de

bloques bayesianos. Se obtuvo un total de 108 bloques bayesianos (representados en rojo), la linea gris horizontal

es el promedio del flujo.

funciones con el método de maxima verosimilitud.

Después se aplico la prueba KS para ambas distribuciones en las 3 bandas de energia para

probar si estas funciones describian nuestra muestra o se tenia que rechazar el ajuste. También

se calcul¢ el valor critico para cada caso utilizando una significancia de @ = 0.05.

Cuadro 4.1: AIC y BIC para distintas distribuciones en la banda del 6ptico. La funcién que tienen un AIC y BIC

menor es la lognormal.

Distribucién AIC BIC
Lognormal  -7706.87 -7696.82
Normal -7294.27 -7284.22
Cauchi -722591 -7215.86
Exponencial -6451  -6445.98
Chi-cuadrada -3374.59 -3369.57
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Distribucién del flujo en 6ptico de Markarian 421
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Figura 4.2: Se muestra el grifico de densidad de la distribucién normal (linea azul continua) y lognormal (linea
verde continua) ajustada al histograma del flujo en 6ptico, las rayas negras verticales en la parte inferior del grafico
representan a los datos. El ajuste fue realizado con la herramienta firdist de la libreria fitdistrplus del software libre

R.
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Figura 4.3: Gréfico de la funcién de distribucién acumulada (FDA) empirica y tedrica para la banda del 6ptico. La
linea negra muestra la FDA empirica asociada los flujos y las lineas azul y verde son las funciones de distribucién

acumulada tedricas normal y lognormal, respectivamente.
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Figura 4.4: Grifico de cuantiles tedricos y empiricos para los flujos en 6ptico de Mrk 421. Del lado izquierdo
se tienen el grafico de cuantiles tedrico y empirico para la distribucién lognormal, y del lado derecho para la

distribucién normal.
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Cuadro 4.2: AIC y BIC para distintas distribuciones en la banda del radio. La funcién que tienen un AIC y BIC

mds pequeio es la lognormal.

Distribucion AlIC BIC
Lognormal -618.89 -610.24
Normal -512.46 -503.81
Cauchi -423.54 -414.89
Exponencial 420.16 424.48
Chi-cuadrada 906.88  911.2

Cuadro 4.3: AIC y BIC para distintas distribuciones en la banda de rayos gamma. La funcién que tienen un AIC

y BIC mas pequeiio es la lognormal.

Distribucién AIC BIC
Lognormal  2323.26 2332.1
Normal 2513.35 25222
Cauchi 2473.85 2482.69
Exponencial 2989.09 2993.51
Chi-cuadrada 2569.48 2573.9

4.1. Resultados del optico

Para la banda del 6ptico se obtuvo para la prueba KS un valor del estadistico de prueba de
Diognormat = 0.037 Y Dyormar = 0.105, con un valor critico de la VC = 0.04 considerando una
significancia del 5% (o = 0.05). Esto nos dice que se rechaza la hipotesis nula para el caso de
la distribucién normal ya que D,,p;mq; > VC, en cambio no se rechaza para la distribucién log-
normal (Djognormar < VC). Por lo tanto se puede decir que el flujo de nuestra muestra proviene

de una poblacién que se describe por una distribucién lognormal.

Los valores de los pardmetros para la distribucién lognormal! son:

" Uppg = —3.95+0.01

Los cuales no corresponden a la media y desviacion estindar de los datos y tampoco a los pardmetros de la

funcién normal, son los parametros que definen a la funcién lognormal.
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Distribucién del flujo en radio (37GHz) de Markarian 421
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Figura 4.5: Se muestra el grafico de la distribucién normal (linea azul continua) y lognormal (linea verde conti-
nua) ajustada al histograma del flujo en radio (37 GHz), las rayas negras verticales en la parte inferior del grafico
representan a los datos. El juste fue realizado con la herramienta fitdist de la libreria fitdistrplus del software libre

R.

" O =0.41£0.01

En la figura 4.2 se muestra el histograma y los ajustes de las distribuciones lognormal y nor-
mal. Ademads, en la figura 4.3 se muestra una grafica de las funciones de distribucién acumu-
lada (FDA) tedrica y empirica, la empirica se obtiene de la muestra. Como se puede observar,
la FDA tedrica de la distribucién lognormal se ajusta de manera mas adecuada con la FDA
de los datos, que la FDA tedrica de la distribucion normal. La prueba KS hace un célculo del
estadistico de prueba D en base a la distancia de la FDA tedrica y empirica. También se tiene
el grafico cuantil-cuantil (Q-Q plot), mostrado en la figura 4.4, el cual sirve para comprobar si
la muestra proviene de cierta distribucion, siendo la linea continua negra el cuantil tedrico y
los puntos de colores son los datos. Vemos que para la distribucién lognormal hay discrepan-
cia para los valores que se encuentran en la cola derecha de la distribucion, es decir, a valores
altos del flujo, esto nos indica que el flujo es mayor al esperado (tedrico) lo cual podria ser por

contribuciones de otras zonas de emision en Mrk 421 como puede ser el disco.
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Figura 4.6: Grafico de la funcién de distribucién acumulada (FDA) empirica y tedrica para la banda del radio (37

GHz). La linea negra muestra la FDA empirica asociada a los flujos y las lineas azul y verde son las funciones de

distribucién acumulada tedricas normal y lognormal, respectivamente.

Grafica cuantil-cuantil

<
—
N
—
o |

o -

o

L

=

2 @« |

E o

Ll

3

= O

= Y ]

c O

[

juml

O
<
o
N
o
o _|
o

O Lognormal

00 02 04 06 08 10 1.2

Cuantiles Teéricos

Cuantiles Empricos

1.4

Grafica cuantil-cuantil

00 02 04 06 08 10 1.2

Cuantiles Teoéricos

Figura 4.7: Grifico de cuantiles tedricos y empiricos para los flujos en la banda de radio (37 GHz) de Mrk 421.

Del lado izquierdo se tienen el grafico de cuantiles tedrico y empirico para la distribucién lognormal, y del lado

derecho para la distribucién normal.
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4.2. Resultados del radio

Para los flujos en la banda de radio se obtuvieron estadisticos de prueba con valores Djognormal
0.047 y Dyprmar = 0.101 con la prueba KS, el valor critico para este caso es de VC = 0.057
considerando de nuevo una significancia @ = 0.05. Esto nos indica que no se rechaza la hip6te-
sis nula para la distribucion lognormal, sin embargo, para la distribucién normal si se rechaza.
Esto nos dice que el flujo en radio podria provenir de un proceso que se describe por una

distribucién lognormal, mas que de una normal.

Los valores de los parametros para la distribucién lognormal en radio son:

" Ujog = —0.66+0.01

= Gjpg = 0.26+0.01

En la figura 4.5 se tiene la gréifica de la funcién de densidad de probabilidad y el histograma
de los flujos en radio, al que se le ajustaron las distribuciones normal y lognormal. En la figura
4.6 se tiene la gréafica de FDA tedrica y empirica para las distribuciones lognormal y normal,
como se puede ver, la funcion FDA de la muestra se asemeja mds a la FDA tedrica lognormal,
caso contrario a la normal, donde se aleja mucho la curva, esto se resume en la prueba KS que
rechaza el ajuste normal pero no el lognormal. Por dltimo, se muestra en la figura 4.7 el grafico
cuantil-cuantil, que muestra el cuantil tedrico para las distribuciones normal y lognormal, como
el cuantil debido a los datos, vemos que para el caso de la distribucién lognormal se tiene un
mucho mejor ajuste que para el normal aunque para flujos grandes hay una discrepancia, se
tiene que el flujo es mayor al tedrico, de nuevo esto podria indicarnos que otras zonas de

emision estdn afectando el flujo a esta energia.

4.3. Resultados de rayos gamma

Al igual que en optico y radio, se aplico la prueba KS para la distribucion lognormal y nor-
mal, obteniendo el estadistico Djognormar = 0.042'y Dyyormar = 0.108. El valor critico para esta

muestra es de VC = 0.054 tomando un o = 0.05. Esto nos indica que se rechaza la distribucién
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normal pero no se rechaza la distribucion lognormal. Esto nos indica que, como en los anterio-
res casos, el flujo en esta banda de energia podria provenir de procesos que se distribuyen de

manera lognormal, que podrian ser multiplicativos.

Los valores de los parametros para la distribucion lognormal que describe al flujo son:

" Uog = —14.7740.01

= Gjpg = 0.4140.01

En la figura 4.8 se tiene el grafico del histograma con el ajuste de las distribuciones normal
y lognormal, se observa como la funcién que mejor describe a la distribucion de los flujos
es la lognormal. También se tiene en la figura 4.9 el grafico de FDA tedrica y empirica en la
que se basé la prueba KS, de igual forma se tiene un mucho mejor ajuste con la FDA tedrica
lognormal. Por ultimo, en la figura 4.10 se tiene el grafico cuantil-cuantil, donde los cuantiles
empiricos de la muestra se ajustan de mejor manera a los cuantiles tedricos de la distribucién
lognormal que a la distribucién normal, de nuevo se tiene discrepancia a flujos altos, aunque

en menor medida que en las otras bandas.

En resumen, para las 3 bandas de energia, radio (37 GHz), 6ptico y rayos gamma (30 MeV-
300 GeV), se tiene que el flujo de Markarian 421 muestra una desviacion de un comportamiento
descrito por una distribucion normal, en cambio da indicios de que el flujo proviene de un
proceso que se describe mediante una distribucion lognormal que podria explicarse mediante
procesos multiplicativos. En la tabla 4.4 se muestran los parametros que describen la funcién
lognormal para cada banda. De estos resultados es importante resaltar que el parametro 0y,
para las bandas del 6ptico y rayos gamma de VH tienen valores consistentes, cosa que no
ocurre con la banda del radio, esto nos podria dar indicios de una correlacion entre estas bandas
de energia, ya que este pardmetro no depende de la magnitud del flujo, misma que ya se ha
reportado en otros trabajos como Carnerero y col., 2017 donde reportan una correlacién entre
rayos gamma a energias de GeV con 6ptico en la banda R, durante una fuerte rafaga del 2012,
asimismo Abeysekara y col., 2020 reportan correlacion entre el la banda del dptico (banda R)
y rayos gamma a energias de entre 420 GeV y 30 TeV durante la rafaga del 17 de febrero del

2010. El modelo SSC aplicado a Mrk 421 predice que existe una correlacion entre estas dos
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Distribuciéon del flujo en rayos—gamma (30MeV- 300GeV) de Markarian 421
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Figura 4.8: Se muestra el grifico de densidad de la distribucién normal (linea azul continua) y lognormal (linea
verde continua) ajustada al histograma del flujo en rayos-gamma (30MeV-300GeV), las rayas negras verticales
en la parte inferior del grafico representan a los datos. El ajuste se realizé con la herramienta fitdist de la libreria

fitdistrplus del software libre R.
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Figura 4.9: Grifico de la funcién de distribuciéon acumulada (FDA) empirica y tedrica para la banda de rayos
gamma (30 MeV-300 GeV). La linea negra muestra la FDA empirica asociada a los flujos y las lineas azul y verde

son las funciones de distribucién acumulada tedricas normal y lognormal, respectivamente.
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Figura 4.10: Gréifico de cuantiles tedricos y empiricos para los flujos en la banda de rayos-gamma (30 MeV-300
GeV) de Mrk 421. Del lado izquierdo se tienen el grafico de cuantiles tedrico y empirico para la distribucién

lognormal, y del lado derecho para la distribucién normal.
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Figura 4.11: SED de Mrk 421 y el ajuste de los modelos leptonicos sincrotrén y SSD (Synchrotron Self Comp-

ton), Se indican las tres bandas de energia utilizadas en este trabajo. Imagen adaptada de Cerruti, 2020b.

bandas de energia, asi como entre rayos X y rayos gamma de VHE reportadas en Gonzalez
y col., 2019. Ademads, se puede ver de la figura 4.11 que el modelo SSC para Mrk 421 no
se ajusta de manera adecuada en la banda de radio, esto podria explicar el valor distinto del
pardmetro Oy, respecto a las otras dos bandas. A pesar de que nuestro andlisis sugiere que
la emisién en radio proviene de procesos multiplicativos, su naturaleza es distinta a la de la

emision en rayos gamma y optico.

Resultados similares se han visto en blazares, donde el flujo sigue una distribucién lognor-
mal, como es el caso de Markarian 501 en la banda de rayos gamma de muy altas energias
(Romoli y col., 2018). Asimismo, Kushwaha y col., 2017 observé un comportamiento lognor-
mal en la distribucién del flujo en rayos gamma de alta energia en los blazares FSRQs B2
1520+31, PKS 1510-089 y en el BL Lac Mrk 421 utilizando datos del instrumento Fermi LAT.
Tluczykont, M. y col., 2010 reuni6 datos de diferentes observatorios en la banda de rayos gam-
ma de muy alta energia para Mrk 421 y observé que en este rango de energia la distribucién

del flujo seguia una distribucion lognormal+normal.

Este comportamiento podria implicar la presencia de procesos no lineales subyacentes que
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impulsan la variabilidad que se observa en Mrk 421, esto da como resultado que el flujo tenga
una distribucién lognomal. Ademas, distribuciones lognormales en el flujo de blazares podrian
implicar que los procesos de emision son de tipo multiplicativo, como puede ser la produc-
cién de cascadas, es decir, un elemento interacciona con otro y esta interaccidon genera mas
procesos, tal como una poblaciéon de fotones o hadrones puede generar mas fotones por in-
teraccion, dando como resultado una cascada de fotones. Estas interacciones las podemos ver
como subprocesos aleatorios, idénticamente distribuidos e independientes que se multiplican
para generar el flujo, que por el teorema de limite central, dan como resultado que el flujo tenga

una distribucién lognormal. En el caso de los blazares, esto se llevaria a cabo en el chorro.

Cuadro 4.4: Parametros de la funcién lognormal para las 3 bandas de energia.

Banda ,ul()g Gl()g
Radio -0.66 £0.01 0.26 £ 0.01
()ptico -395+0.01 041 +0.01

Rayos gamma de HE -14.77 £ 0.01 0.41 + 0.01
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Conclusiones

En este trabajo se recompilaron datos del blazar HBL Markarian con el objetivo de estudiar
la distribucion del flujo y tratar de identificar la naturaleza de los procesos que causan la rapida
variabilidad. La motivacién del trabajo fue el estudio de la distribucion del flujo para energias
de rayos gamma de HE y VHE realizado por Tluczykont, M. y col., 2010, Romoli y col., 2018,
donde se encontr6 que el flujo no sigue una distribuciéon normal, sino una lognormal e incluso
una suma de ambas (lognormal+-normal), lo cual da indicio de que la emision en estas energias

proviene de procesos multiplicativos.

En este trabajo se trato de expandir el estudio de distribucion de flujo a otras bandas de
energia, se hizo el andlisis en la banda del radio (37 GHz), 6ptico (banda R) y rayos gamma
de HE (30 MeV a 300 GeV) para tratar de comprender el comportamiento lognormal del flujo
en blazares y con trabajos posteriores tratar de determinar la naturaleza de la variabilidad en el

flujo. Con el trabajo realizado en esta tesis se encontro:

= Los flujos en las tres bandas de energia muestran una desviacion de un comportamiento
normal, en cambio, estos siguen una distribucién lognormal, indicando que el flujo po-
siblemente es causado por procesos multiplicativos. En algunos trabajos han propuesto
que este comportamiento daria indicio de una posible conexion disco-chorro en blazares

(como en Shah y col., 2018), sin embargo, el modelo de fluctuaciones del disco de acre-
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cioén no puede explicar la rdpida variabilidad (escala de minutos) y el boosting relativista

(Romoli y col., 2018).

= Se encontro que el pardmetro 0y,, del ajuste de la distribucion lognormal para las bandas
de 6ptico y rayos gamma tienen valores consistentes, lo cual podria indicar una posible
correlacion entre estas bandas, lo cual predice el modelo de sincrotrén Compton auto-
inducido (SSC). Por lo que el estudio de la distribucion del flujo en blazares podria ser

clave para el entendimiento de la lognormalidad del flujo en AGNs.

= A pesar de que nuestros resultados sugieren que la emision en radio es de cardcter mul-
tiplicativo, es decir, la distribucion del flujo se asemeja a una funcién lognormal, la na-
turaleza de la emision en este rango de energia es distinta a la de rayos gamma y optico,

ya que la emisién proviene de otra region.

= Con los resultados aqui expuestos no es posible determinar la naturaleza del comporta-
miento lognormal en el flujo de blazares, sin embargo, se ha extendido este estudio a
otras bandas de energia mostrando indicios de un comportamiento lognormal en radio y

optico.

Para una mayor comprension de la naturaleza de los procesos causantes de la lognormalidad

del flujo en blazares es necesario extender este trabajo, algunas propuestas son:

= Realizar el estudio multifrecuencia con datos simultdneos de la distribucién del flujo
durante un rafaga, como también variar el periodo de tiempo del andlisis, como periodos

de un mes, una semana o un dia, y ver si esto afecta el comportamiento de la distribucién.

» Para poder verificar hipétesis de la correlacion mediante el parametro 0y, €s necesario
hacer el mismo andlisis en otras bandas de energia donde se tengan antecedentes de
correlacion, como lo son rayos X y rayos gamma de VHE (del orden de TeV) y ver si
los flujos tienen un comportamiento lognormal y de ser asi ver si los pardmetros son

consistentes. Asi como también expandir este estudio a otros balzares.
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