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Resumen

Los rayos gamma son la forma de radiaciéon mas energética (E > 1 MeV)
del espectro electromagnético y se pueden producir en los entornos astrofi-
sicos mds extremos del universo. Al tratarse de particulas neutras, son una
potente herramienta para explorar nueva fisica y son de gran importancia
en cosmologia, astrofisica y fisica de particulas. Detectores scomo LHAA-
SO (Large High Alttitude Air Shower Observatory) han identificado rayos
gamma de muy alta energia (> 100 GeV) asociados a cinco microcudsa-
res, que son sistemas binarios donde un objeto compacto (como un agujero
negro o estrella de neutrones) acreta material de una estrella compafiera,
formando discos de acrecion y jets. En uno de estos sistemas, incluso se de-
tectaron rayos gamma de ultra-alta energia (> 100 TeV), lo que sugiere que
los microcudsares podrian ser aceleradores de particulas extremadamente
eficientes, capaces de acelerar particulas a energias superiores de 1 PeV.
Para profundizar en el estudio de los rayos gamma, proyectos como el Ob-
servatorio Cherenkov Telescope Array (CTAO) que tendra una tecnologia
avanzada y contard con mas de 60 telescopios, permitirdn explorar fuentes
astronomicas en rangos de energias inaccesibles hasta ahora. E1 LST-1, su

primer prototipo, ya se encuentra operativo.

En este Trabajo de Fin de Mdster se estudia la emision de rayos gamma del
microcudsar Cygnus X-3 utilizando datos del LST-1. A pesar de ser uno
de los microcudsarares mds investigados, atin se desconocen, por ejemplo,
los mecanismos responsables de la emision de fotones y la aceleracion de
particulas de muy alta energia. El objetivo principal es caracterizar la emi-
sién gamma de esta fuente mediante observaciones del LST-1 con el fin
de limitar los pardmetros fisicos de su emision a alta energia. Para ello, se
procesaran y se analizardn los datos del LST-1 utilizando las herramientas
cta-Istchain y Gammapy, obteniendo espectros y curvas de luz. Posterior-
mente, se modelard la emision espectral con NAIMA e incorporando efec-
tos no implementados en dicha herramienta. Finalmente, se complementara
el andlisis con observaciones gamma adicionales para obtener una andlisis

mads completo.



Abstract

Gamma rays are the most energetic form of radiation (E > 1 MeV) in the
electromagnetic spectrum and they can be produced in the most extreme
astrophysical environments in the universe. As neutral particles, they are
a powerful tool for exploring new physics and hold a great importance in
cosmology, astrophysics, and particle physics. Detectors such as the Large
High Altitude Air Shower Observatory (LHAASO) have identified very-
high-energy gamma rays (> 100 GeV) associated with five microquasars,
that are binary systems where a compact object (e.g., a black hole or neu-
tron star) accretes material from a companion star, forming accretion disks
and jets. In one of these systems, ultra-high-energy gamma rays (> 100
TeV) were detected, suggesting that microquasars could be extremely ef-
ficient particle accelerators, capable of reaching energies beyond 1 PeV.
To further study gamma rays, projects like the Cherenkov Telescope Array
Observatory (CTAO) —- which will feature advanced technology and over
60 telescopes -— will allow the exploration of astronomical sources in pre-
viously inaccessible energy ranges. The LST-1, its first prototype, is already

operational.

In this Master’s Thesis, we analyze gamma-ray emission from the micro-
quasar Cygnus X-3 using LST-1 data. Despite being one of the most studied
microquasars, key questions remain, such as the mechanisms behind its
very-high-energy photon emission and particle acceleration. The primary
goal is to characterize the gamma-ray emission from this source through
LST-1 observations and to constrain the physical parameters of its radiation
in the very high energy range. To achieve this, we will process and analy-
ze LST-1 data using the cta-Istchain and Gammapy tools to extract spectra
and light curves. Next, we will model the spectral emission using NAIMA,
incorporating effects not originally implemented in the software. Finally,
we will complement the analysis with additional gamma-ray observations

to obtain a more comprehensive analysis.
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5 1 INTRODUCCION

1 Introduccion

1.1 Rayos gamma de alta energia

Los rayos gamma son fotones de alta energia (E > 1 MeV) producidos en procesos nucleares
o astrofisicos extremos que permiten explorar los fendmenos mds violentos del universo. En
astrofisica, su emision se asocia a procesos no térmicos, donde tanto la radiacién como la ace-
leracion de particulas ocurren fuera del equilibrio térmico, generando distribuciones de energia
que no siguen la estadistica de Maxwell-Boltzmann. Algunos mecanismos de produccién son
las interacciones hadrénicas (colisiones de particulas energéticas en el gas interestelar) o pro-
cesos leptonicos (interaccién con campos de radiacion). Estos mecanismos producen espectros
caracteristicos que siguen una ley de potencia [ 1], diferencidndose de los espectros térmicos ti-
picos como el de cuerpo negro. El andlisis del espectro de radiacion puede aportar informacién
sobre los mecanismos de emision de las particulas que lo originan y también permite inferir
caracteristicas del mecanismo de aceleracién asi como establecer limites sobre las energias
maximas que podrian alcanzar. Ademads, a diferencia de los rayos csmicos — compuestos por
particulas cargadas que son continuamente desviadas (excepto a energfas ultra altas de > 1020
eV [2]) debido a la presencia de campos magnéticos —, los rayos gamma, al ser neutros y
no interactuar electromagnéticamente, atraviesan el medio interestelar siguiendo trayectorias
rectilineas desde su origen hasta La Tierra, lo que los hace mensajeros ideales para localizar

aceleradores cOsmicos con precision.

Segtn su energia, se pueden clasificar en rayos gamma de baja energia (100 keV-100
MeV), de alta energia (HE) (100 MeV-100 GeV), de muy alta energia (VHE) (100 GeV-100
TeV) y de ultra alta energia (UHE) (>100 TeV). Cada rango requiere técnicas de deteccion
especificas: los rayos gamma de baja energia y los de alta energia se pueden detectar direc-
tamente con satélites como Fermi-LAT y AGILE, aunque su limitada drea efectiva impide
estudiar eventos con energias superiores a 1 TeV. Este limite fue superado en 1989, cuando
el telescopio Whipple [3] detecté por primera vez emision VHE proveniente de la Nebulosa
Cangrejo usando la técnica indirecta de imagen atmosférica Cherenkov. Hoy en dia, conjuntos
de telescopios conocidos como IACTSs (por sus siglas en inglés Imaging Atmospheric Cheren-
kov Telescope) como H.E.S.S. [4] (5 telescopios en Namibia), MAGIC [5] (2 telescopios en
La Palma) y VERITAS (4 telescopios en Arizona) contindan la exploracion en este rango utili-
zando esta técnica. La Figura 1 (derecha) muestra las sensibilidades de distintos experimentos,
usando como referencia la Nebulosa del Cangrejo, una de las fuentes mds potentes en rayos
gamma con una emision caracterizada debido a su variabilidad temporal minima. A diferencia
de los IACTs, experimentos como LHAASO y HAWC (situados en el hemisferio norte) utilizan

detectores de particulas en superficie y miden directamente las particulas que llegan al suelo
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a través de la luz Cherenkov generada en agua, logrando una mayor cobertura energética pero

con menor resolucién angular (Figura 1, izquierda) [6].
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Figura 1: Izquierda, sensibilidades diferenciales (multiplicadas por E?) de distintos experimen-
tos para una fuente puntual de rayos gamma con la Nebulosa del Cangrejo como referencia.
Derecha, resolucion angular del futuro CTAO frente a la energia reconstruida de los rayos

gamma [7].

Los IACTs aprovechan las cascadas atmosféricas extensas (EAS, Extensive Air Showers)
iniciadas entre 10 y 20 km de altitud producidas por la interacciéon de los rayos gamma y
cOsmicos con la atmdsfera. Cuando un fotén de alta energia interactia con la atmdsfera co-
mienza una cascada electromagnética (EM) a través de la creacién de pares (Y — e~ +e™). Los
electrones y positrones generados, que son extremadamente energéticos, al ser frenados por el
campo electromagnético de otros niicleos, emiten fotones de Bremmstrahlung (e* — e* + ),
que a su vez pueden generar nuevos pares e e~ . Este proceso se repite en cascada, duplicando
el nimero de particulas en cada generacion y dividiendo la energia entre ellas hasta que se al-
canza la energia critica. Las particulas cargadas de la cascada, al viajar a velocidades mayores
que la de la luz en el medio, emiten un pulso de radiacién Cherenkov con una duracién tipica

de 5 a 20 ns detectable por los telescopios.

Por otro lado, los rayos cdsmicos (compuestos principalmente por protones y nicleos ato-
micos) generan cascadas atmosféricas mas complejas que las producidas por rayos gamma. Al
interactuar con los nicleos atmosféricos, ademads de iniciar una componente electromagnética,
generan una cascada hadrénica en la que se producen varios iones y particulas elementales,
entre los cuales se encuentran los piones (Figura 2). Los piones neutros decaen rdpidamente a
dos rayos gamma que producen cascadas electromagnéticas, mientras que los piones cargados
producen neutrinos y muones. Estas cascadas hadrénicas constituyen el principal fondo para
la deteccién de rayos gamma, aunque su morfologia permite discriminarlas de las cascadas
EM utilizando técnicas de reconstruccion que se analizaran en la Seccién 2.1.

Los IACTs han logrado identificar mds de 200 fuentes VHE asociadas a remanentes de super-
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Figura 2: Esquema de los componentes de las EAS producidas por un rayo gamma (izquierda)

y un rayo césmico (derecha) [8].

nova, nebulosas de viento de pulsar, sistemas binarios, regiones de formacion estelar, nicleos
activos de galaxias (AGNs) y estallidos de rayos gamma (GRBs) [9]. Sin embargo, todavia
persisten cuestiones abiertas sin resolver, como el origen de los rayos csmicos en la escala de
PeV. En esta region, conocida como knee, el espectro de los rayos cdsmicos cambia el su indice
espectral y muestra una desviacion. Aunque lo més probable es que se trate de una transicién

de origen galéctico a extragaldctico, ain no se ha determinado qué provoca este cambio.

Esta cuestion no ha podido explorarse completamente debido a las limitaciones de los
IACTs actuales, cuyo alcance restringe su estudio a una fraccion de la Via Lictea. Las con-
tribuciones especificas de fuentes individuales —como remanentes de supernova o AGNs— al
flujo de rayos césmicos, asi como los mecanismos de aceleracién en AGNs y GRBs siguen
aun bajo estudio [2]. Tampoco se descartan escenarios alternativos, como los procesos hipoté-
ticos top-down, en los que particulas masivas como materia oscura o remanentes del Big Bang

podrian desintegrarse generando cascadas de particulas cargadas, fotones y neutrinos [10].

1.2 El Cherenkov Telescope Array Observatory y LST-1

Con el objetivo de abordar estas preguntas, el Cherenkov Telescope Array Observatory (CTAO)
dard paso a una nueva generacion de instrumentos terrestres de deteccion de rayos gamma, ex-
tendiendo el rango de energia medible desde algunas decenas de GeV hasta aproximadamente
unos 300 TeV. La resolucion angular del CTAO sera de 0.2° para rayos gamma de 0.1 TeV y
mejorard hasta 0.05° a 100 TeV (ya que las cascadas producidas son mds intensas a mayores

energias) [11], alcanzando una resolucién angular sin precedentes (Figura 1, derecha).

El observatorio constard de dos conjuntos de telescopios, un primer conjunto situado en
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el hemisferio norte en La Palma, a 2200 metros de altitud, que hara énfasis en el estudio de
objetos extragaldcticos, cuyos rayos gamma se detectan en el rango desde 20 GeV a 5 TeV
(menor energia que los gal4cticos debido a la atenuacién provocada por la radiacién de fondo
extragaldctico durante su propagacion). Por esto, el conjunto norte contard con un total de
14 telescopios de tamafio grande (Large-Sized Telescopes, LSTs) de ~23 m de didmetro y
mediano (Medium-Sized Telescopes, MSTs) con ~12 m de didmetro. La Figura 3 muestra la

configuracion del conjunto norte en 2024.

El segundo conjunto estard situado en el hemisferio sur, en el desierto de Atacama de Chile,
y se enfocard en fuentes galdcticas que emiten rayos gamma de energias entre 150 GeV y 300
TeV. Dado que estos eventos de muy alta energia producen lluvias atmosféricas més extensas
y son estadisticamente menos frecuentes, se empleardan 37 telescopios pequefios (Small Sized
Telescopes, SSTs) de ~4.3 m de didmetro de reflector, distribuidos en un drea de 3 km?> para
maximizar la probabilidad de deteccion. Este sitio también incluird 14 MSTs para cubrir el
rango intermedio de energias.

En comparacién con los observatorios actuales, que cuentan con un maximo de 5 telescopios,

Figura 3: Configuracion del conjunto norte del CTAO en agosto de 2024. Se aprecian los
telescopios LST-1 (operativo) junto a LST-2, LST-3 y LST-4 (en servicio desde mayo 2025).
A la derecha, los telescopios MAGIC. Créditos: CTAO (2024).

el CTAO superard los 60 telescopios en total, lo que le permitird alcanzar una sensibilidad y
resolucién angular mayor en el rango de VHE. Cuenta con la participaciéon de mas de 150
institutos de 25 paises (como Alemania, Italia, Espaiia, Francia y Japén) y se espera que tenga
un subconjunto de telescopios operativos sobre 2030. E1 CTAO serd el primer observatorio
de rayos gamma de su tipo en operar como un observatorio abierto proporcionando acceso

publico a sus datos cientificos.
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El telescopio LST-1 es el primer prototipo de LST. Empez6 a construirse en 2015 y comen-
z6 a tomar medidas en 2019. Su correcto funcionamiento fue confirmado tras detectar fuentes
conocidas como la Nebulosa del Cangrejo. Recientemente, logré observar el nicleo galactico
activo conocido como FSRQ OP 313 que es el mds distante medido en rayos gamma por un
telescopio de Cherenkov [12], lo que valida su potencial para el estudio de este tipo de radia-
ciéon. En mayo de este afo, finaliz6 la construccion del LST-4 y entrard en fase de puesta en

servicio inminentemente, uniéndose asi al LST-1.

1.3 Microcuasares y Cygnus X-3

Los microcudsares son sistemas binarios en los que un objeto compacto (una estrella de neu-
trones 0 un agujero negro) estd gravitacionalmente ligado a una estrella compafiera y ambos
orbitan alrededor del centro de masas. La estrella cede material al objeto compacto, produ-
ciendo emision en rayos X, a través de vientos estelares o cuando la estrella llena su 16bulo
de Roche, formando un disco de acrecion detectable en rayos X y luz visible alrededor del

objeto compacto. En estos sistemas, la combinacién de la rotacién del material en el disco y

accretion
disk

compact
object

¢ donor star\\

Figura 4: Esquema de un microcudsar y sus componentes principales [13].

la presencia de fuertes campos magnéticos puede generar jets bipolares, que son chorros de
materia simétricos y opuestos que contienen particulas aceleradas a energias extremas. A este
proceso se le asocia emision en radio, que muestra variabilidad segin los eventos de eyeccion

de nuevos jets.
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Hasta la fecha, tres microcudsares han sido detectados emitiendo rayos gamma de alta
energia (Cygnus X-1 [14], Cygnus X-3 [15] y SS 443 [16]). Su emisién gamma muestra va-
riabilidad temporal, lo que indica posibles procesos dindmicos en la aceleracion de particulas.
Recientemente, LHAASO ha detectado emision de rayos gamma de muy alta energia asociada
a cinco microcudsares: SS 443, V4641 Sgr, GRS 1915+105, MAXI J1820+070, y Cygnus X-1
[17]. Ademas, en 2024 identific6 una estructura extendida de rayos gamma UHE en la regién
de Cygnus, cuyo nticleo central coincide con la asociacién estelar masiva Cygnus OB2 y el
microcudsar Cygnus X-3 [18], lo que sugiere que estos entornos pueden acelerar particulas

hasta energias del orden del PeV.

A pesar de esto, la emision gamma en el rango de GeV a TeV solo se ha observado de
manera puntual en microcudsares, por lo que los procesos fisicos relacionados con la emisién
a estas energias alin no estdn completamente caracterizados. Dado que los microcudsares son
andlogos compactos de los cudsares y de otros tipos de niicleos galacticos activos, su estudio

también puede arrojar luz sobre procesos similares en objetos méds masivos y distantes.

Entre los microcudsares conocidos, Cygnus X-3 destaca por sus propiedades extremas co-
mo brotes intensos de emision en radio (conocidos como major radio flares) y por su periodo
orbital extremadamente corto (4.8 horas )[19], lo sugiere que el objeto esta completamente in-
merso en el viento estelar de su compafiera favoreciendo la acrecion de materia. Descubierto en
1966 [20], Cygnus X-3 es uno de los microcudsares mas estudiados. Se localiza a una distancia
estimada de 7-10 kpc, con una ascensién recta o = 20" 32™ y una declinacién 8 = 40°57'. Su
estrella compafiera es una Wolf-Rayet: una estrella masiva (> 20 M), caliente y con vientos
estelares con abundante helio. Aunque la naturaleza del objeto compacto (estrella de neutro-
nes o agujero negro) ain no se ha determinado con certeza, las observaciones favorecen que

se trate de un agujero negro [21].

Cygnus X-3 muestra un comportamiento espectral complejo, clasificable segin los estados
convencionales utilizados en sistemas binarios de rayos X (XRBs de X-Ray Binary Systems).
Estos estados se definen en funcién de la forma del espectro de emision en rayos X, distin-
guiéndose entre espectros ‘Hard’ (Duros) y ‘Soft’ (Blandos): Un espectro se considera duro
cuando predomina la emision a altas energias frente a la de baja energia. Por el contrario, un
espectro blando muestra una mayor contribucién en el rango de bajas energias. En concreto,

los estados de los microcudsares se clasifican de la siguiente forma:

» Estado High/Soft (HS): Alta luminosidad total (high) en la region espectral de baja ener-
gia (soft). Espectro dominado por una componente térmica con un pico en energias bajas

de ~1 keV. Ademds, la emision en rayos X duros es débil en este estado.

» Estado Low/Hard (LH): Luminosidad total méas baja y dominada por la emision en ener-

gias altas (hard). El espectro presenta una componente no térmica con un pico en rayos
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X duros [22].

Dada la complejidad de Cygnus X-3, se ha desarrollado una clasificacion especifica que
integra tanto los estados de rayos X como los de emision en radio (Tabla 1). Las observacio-
nes muestran que los brotes de rayos gamma suelen preceder a los brotes intensos de radio, y
ocurren especificamente cuando el sistema muestra una supresion en la emision de radio [23].
Entre estos, el estado ‘apagado’ (minimo en emision de radio) ha demostrado ser un factor
critico para la produccién de rayos gamma. Las observaciones indican que los episodios de
emisién gamma ocurren previamente a brotes intensos de radio (caracterizados por una va-
riabilidad extrema) o al estado apagado. Los brotes de radio siempre se han detectado tras el
estado apagado, sugiriendo que este ultimo actia como condicion necesaria para la emision
de rayos gamma. Aunque todas las detecciones significativas de actividad gamma en Cygnus
X-3 han mostrado correlacién con estados espectrales soft [24], no puede descartarse cierta

contribucién de otros estados espectrales.

Estados de Rayos X candnicos Estados de radio/rayos X

] En reposo
Bajo/Duro .
Pequenos brotes
. Suprimido
Intermedio
Post brote
Brotes intensos
Alto/Blando

Apagado

Tabla 1: Clasificacién de los estados observados en Cygnus X-3, adaptada de [9].

El estudio presentado en este Trabajo Fin de Mdster se centrard en observaciones con con-
firmacion espectral de estado soft para evitar mezclar regimenes espectrales distintos de la
fuente con el objetivo de analizar la emision de rayos gamma de Cygnus X-3 y los me-
canismos de emisiéon de rayos gamma. Su posicion en el nicleo de la burbuja de UHE lo
convierte en un candidato ideal para estudiar la aceleracion extrema de particulas. Se utili-
zard un modelo hadrénico y la combinacién datos de LST-1, Fermi-LAT, AGILE, MAGIC y

LHAASO para caracterizar la emision de rayos gamma de Cygnus X-3.

En la Seccion 2 se describird el andlisis de los datos del LST-1, incluyendo la técnica de
deteccion de Cherenkov y la correcciéon de imagenes, la estructura de los datos y su reduc-
cién progresiva entre niveles, asi como el tratamiento especifico aplicado a Cygnus X-3. La
Seccion 3 abordard el modelado de la emision de rayos gamma de esta fuente, estudiando un

modelo hadrénico de producciéon. En la Seccién 4 se presentardn los resultados globales y el
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estudio de los parametros del modelo. Por dltimo, en la Seccién 5 se mostraran las conclusio-

nes y su discusion.

2 Analisis de datos con LST-1

2.1 Técnica de deteccion

Cuando un rayo gamma interactia con la atmésfera, produce pares de electrones y fotones en
forma de cascada electromagnética (EM), tal y como explicé en la Seccion 1.1. Estos elec-
trones, positrones y fotones viajan mds rdpido que la luz en el medio y producen radiacién
Cherenkov en el rango ultravioleta (UV) en forma de cono de luz detectable en un 4rea de
varios de cientos de metros cuadrados (Figura 5). Los telescopios de Cherenkov capturan es-
ta luz mediante espejos de gran apertura y la focalizan en tubos fotomultiplicadores (PMTs
de photomultiplier tubes), los cuales amplifican y digitalizan el patrén de la cascada con una

resolucién temporal de nanosegundos en forma de pulsos eléctricos.

Gamma-
ray

Particle
shower

&
&y
X4
R
«0
)
&

[ X JeJoJYoX ¥ 3 [ X XoXejoX ¥ }
DR R YN 0 f 6D @ W es

1.0 TeV gamma shower 2.6 TeV proton shower

Figura 5: Izquierda. Representa esquematicamente un cono de luz Cherenkov generado por
una cascada EM. La luz Cherenkov es reflejada por los espejos del telescopio y focalizada
en el plano focal (representado por el cubo superior) donde se encuentra una cidmara con
PMTs detecta y amplifica la sefial. Derecha. Comparacion de las trazas caracteristicas de 1)
una cascada EM inducida por un rayo gamma de 1 TeV (en la imagen de la izquierda) y ii) una
cascada hadrénica generada por un protén de 2.6 TeV (en la imagen de la derecha). La escala

de colores indica la cantidad de fotoelectrones por pixel detectados.

Estas imdgenes se procesan, se someten a un primer filtrado y se parametrizan mediante
una elipse. Para ello, se calculan los denominados pardmetros de Hillas (anchura, longitud y

posicién), como se muestra en la Figura 6. Mediante el dngulo alfa y la distancia, se recons-



13 2 ANALISIS DE DATOS CON LST-1

truye posteriormente la direccion de llegada de los rayos gamma.

A partir de la morfologia de la traza es posible discernir entre la sefial de rayos gamma
y ruido, que es principalmente debido a los rayos césmicos que llegan isotropicamente a la
atmésfera con un flujo de ~1000 particulas/m?/s (frente al de los eventos gamma con ~1
partl’cula/mz/s) [25]. Sin embargo, debido a su diferente formacion, las cascadas hadrénicas
dejan una traza con una forma mas ensanchada que las EM (Figura 5) ya que la dispersion
transversal del momento en las interacciones nucleares es mayor. Las cascadas EM producen
una traza mas colimada y alineada con la direccién de propagacion del fotén incidente, lo
que contribuye a su distincion frente a los eventos hadronicos. Estas diferencias morfologicas
constituyen la base para los algoritmos de reconstruccion basados en Random Forest [26], una

técnica de aprendizaje automdtico utilizada para separar sefiales gamma del fondo hadrénico.

Ademads de los fotones de rayos gamma, también hay una contribucién de los fotones del
Night Sky Background (NSB) que son fotones que se propagan isotropicamente en el cielo noc-
turno. El algoritmo concreto que se utiliza para rechazar observaciones con una contaminacion

considerable de este fondo se explica en la Seccién 2.2.

ALPHA
Reconstructed
event direction
(R *‘ -
DIST—; . I 8
“w | E
é WIDTH -
True source
LENGTH

Figura 6: Parametros de Hillas de la traza de un evento (rayo césmico o gamma).

En el estudio de una fuente emisora de rayos gamma las observaciones también pueden
verse afectadas por la presencia de fuentes difusas de rayos gamma u otros objetos astrofisicos
cercanos que no son el objeto de estudio. Para distinguir de manera eficiente la sefial de la
fuente de interés, se emplean técnicas de observacion que comparan regiones con sefial (ON)
y regiones de fondo (OFF). En general, los IACTs utilizan el método wobble donde el teles-
copio no utiliza observaciones separadas apuntando primero a la fuente y luego a las regiones
de fondo, sino que optimiza el proceso al realizar ambas mediciones en una sola toma. En
este método, el telescopio no apunta directamente al centro de la fuente, sino a una posicién
ligeramente desplazada. Para fuentes puntuales, este desplazamiento angular suele ser de 0.4°,
un valor elegido en funcion de la resolucion angular del LST-1. De esta manera, la fuente

permanece dentro del campo de visién en una regiéon ON que incluye tanto la emision de la
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fuente como el fondo. Simultidneamente, se definen regiones OFF distribuidas simétricamente
alrededor del punto de apuntado, todas con el mismo desplazamiento angular (Figura 7). La
viabilidad de esta técnica depende de que la respuesta del instrumento sea radialmente simé-

trica de modo que las regiones ON y OFF tengan la misma respuesta.

Figura 7: Modo de observacion wobble donde el telescopio apunta con un ligero desplazamien-
to (circulo negro en el centro de la imagen) respecto a la fuente (regién ON en color verde),
permitiendo estimar simultdneamente la region de fondo [una (izquierda) o varias (derecha)]

durante las observaciones [25].

A partir del nimero de eventos provenientes de las regiones ON y OFF y de la distancia
angular calculada a la fuente de interés, se puede estimar como de probable es que haya un
exceso de cuentas que no provengan de ruido asociadas a emision de la fuente en los llamados
graficos 62. Estos graficos son una herramienta para evaluar la significancia estadistica de una
fuente ya que representan la distribucién de las distancias angulares al cuadrado (62) de los
eventos detectados respecto de la fuente objetivo. El nimero de fotones atribuibles a la fuente
(Ny) se obtiene restando el fondo escalado: Ny = Noy — ¢Norr donde o corrige la diferencia
en tiempos de exposicion entre las regiones. En ausencia de sefial, la distribucion de eventos
seria similar en ambas regiones. En cambio, si existe una fuente de rayos gamma, se observaria
un exceso de eventos ON en pequeiios valores de 62 (ej. 82 < 0.04 grados?), donde la contri-
bucién de la fuente deberia ser dominante. Por encima del valor de corte (6% > 0.04 gradosz)
también pueden aparecer observaciones ON source pero estas corresponden principalmente a
radiacion de fondo, emision difusa o contribuciones de fuentes cercanas dentro de la region
de observacion. La significancia estadistica de este exceso se determina mediante el criterio
de Li & Ma [27] que compara dos escenarios: la hip6tesis nula, donde no hay fuente y cual-
quier aparente exceso es solo fluctuacién estadistica del fondo y la hipétesis alternativa, donde
existe una fuente real que produce un exceso de rayos gamma. Esto proporciona una medida
cuantitativa de coémo de improbable es que el exceso se deba tinicamente a fluctuaciones alea-

torias. Para confirmar una deteccidn, se requiere una significancia estadistica minima de 50.
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Este umbral corresponde a una probabilidad de ~1 falsa deteccion por cada 3.5 millones de

medidas bajo la hipétesis nula [28].

A partir del exceso de cuentas observado en la fuente, es posible derivar la Distribuciéon
Espectral de Energia (SED, por sus siglas en inglés Spectral Energy Distribution), la cual
proporciona una estimacion del flujo de rayos gamma en funcion de la energia verdadera. Da-
do que la energia verdadera no es directamente observable, se emplea la energia reconstruida
a partir de las observaciones, la cual difiere de la real debido a limites instrumentales e in-
certidumbres en la reconstruccion. Para corregir esto, se utiliza una matriz obtenida a partir
de simulaciones MC que relaciona la energia reconstruida con la verdadera [29]. Esta matriz
se conoce como matriz de migracién y permite obtener una estimacion corregida del flujo

diferencial de fotones, definido como [30]:

dN d*N

dE  dAdi dE 2D

donde A es el area efectiva que depende de la energia y el dngulo cenital (corregida me-
diante MC), t es el tiempo efectivo que es el tiempo total de observacion excluyendo periodos

de inactividad del telescopio y E es la energia verdadera. Finalmente, la SED se calcula como:

dN
—E2
dE

donde el factor E? transforma el flujo diferencial en unidades de energia por unidad de 4rea y

SED(E) (2.2)

tiempo (ej. erg cm2 s71).
También es posible obtener la curva de luz que describe la evolucién temporal del flujo de
rayos gamma proveniente de la fuente. Para ello, se dividen las observaciones en intervalos de

tiempo y en cada uno de ellos, se integra el espectro de energia verdadero.

Tanto este andlisis como los procedimientos descritos anteriormente — el grafico 62 y la
SED —, pueden llevarse a cabo utilizando la libreria Gammapy. Esta es una herramienta de
codigo abierto disefiada especificamente para el andlisis de rayos gamma que serd empleada

en el presente trabajo.

2.2 Analisis y estructura general de los datos del LST-1

Los datos del LST-1 se organizan segun su nivel de procesamiento en los siguientes niveles:
DLO (o RO, de Raw data), DL1, DL2 y DL3 (Data Level 0, 1, 2 y 3). Para reconstruir las
observaciones del LST-1 se utiliza el software de pipeline cta-1lstchain [31], basado en
gran medida en ctapipe [32], que es una libreria disefiada para el desarrollo de algoritmos
de procesamiento de datos del CTAO. El esquema de los niveles de los datos se muestra en la

Figura 8.
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Figura 8: Esquema de organizacién de los niveles de los datos en LST-1 [33].
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= El nivel DLO corresponde a los datos brutos del telescopio sin calibrar, con las sefiales de
fotodetectores en forma de pulsos eléctricos. Durante su procesamiento, estos pulsos se in-
tegran y calibran aplicando correcciones que incluyen la eliminacion del ruido instrumental
y la supresion del ruido de fondo NSB de fuentes como la luz lunar, estrellas o contami-
nacion luminica. Tras el cédlculo de los pardmetros de Hillas se generan los datos DL1 que

contienen la informacion fisica reconstruida de los eventos.

Los datos DL1 se organizan en subruns que tienen una duracion de entre 5 y 12 segundos
que se agrupan a su vez en runs completos de aproxidamante 20 minutos, formando datos
llamados run-wise. Todos los runs de una noche forman las observaciones llamadas night-
wise. La calidad de los datos DL1 se evalua mediante un conjunto de criterios de seleccion
(datachecks) disefiados para identificar las observaciones adecuadas segun los requisitos del
andlisis. Este proceso se basa en el estudio de los espectros diferenciales de intensidad
(dR/dI, en unidades de eventos/s/p.e) de las lluvias de rayos césmicos detectadas, donde la
intensidad I corresponde al nimero total de fotoelectrones (p.e.) registrados en los pixeles

de la imagen tras el proceso de limpieza.

En condiciones atmosféricas dptimas, la forma del espectro dR/dI depende principalmente
del angulo de apuntamiento (distancia cenital, ZD). Sin embargo, efectos como la absorcién
atmosférica o una eficiencia 6ptica reducida provocan un desplazamiento del espectro hacia
intensidades menores (hacia la izquierda en el espectro), aunque los eventos sigan detec-
tandose. Si se registra menos luz (por ejemplo, por absorcion atmosférica o baja eficiencia
Optica), los eventos se seguirdn detectando pero con calores de intensidad mas bajos, des-
plazando el espectro hacia la izquierda.

Para cuantificar estas variaciones, el espectro se ajusta a una ley de potencias en el rango
de 316 a 562 p.e. (correspondiente a los limites de los bins de agrupacion). Posteriormente,
se aplica una correccion para normalizar los valores a un angulo cenital equivalente a ZD
= 0, lo que permite comparaciones consitentes entre distintas observaciones. Del ajuste se

obtienen dos pardmetros: A partir del el valor de dR/dI en 422 p.e. (punto central del rango)
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y el indice espectral. Estos valores se utilizan para evaluar la calidad de cada runs.

La seleccion inicial de los runs considera pardmetros definidos por el usuario como la
region del cielo, el rango de fechas, la distancia cenital y nivel médximo de NSB. Por defecto,
se usa un rango de distancia cenital entre 0° y 50° (ya que a mayor distancia cenital la
luz atraviesa mas atmodsfera y hay mayor absorcién y dispersiéon) y un umbral mdximo de
desviacion estandar del NSB de 2.3 f.e. (valor tipico para eliminar observaciones afectadas
por contaminacién lunar). Después, se aplican automaticamente varios criterios de calidad,
como la calidad del ajuste del espectro dR/dI, indice espectral y valor medio de dR/dI
dentro de rangos aceptables o consistencia de los valores de dR/dI entre subruns. Estos
criterios permiten seleccionar tinicamente los datos que cumplen con estdndares minimos
de estabilidad y calidad para su uso cientifico. Mds detalles de esta seleccién pueden verse
en [34].

Una vez seleccionados los runs con la calidad requerida, se procede a la reconstruccion de
las cascadas para extraer los pardmetros fisicos del evento. Estos son: la energia, la direc-
cion, el tipo de particula y la probabilidad de ser un rayo gamma (gammaness, en el rango
[0,1]). Para ello, se emplean Random Forests (RFs) generados mediante 1stmcpipe [35]
y entrenados con simulaciones MC que utilizan pardmetros fisicos de la cascada e infor-
macion sobre la direccion a la que apunta el telescopio. Estas simulaciones se generan en
nodos de apuntamiento sobre distintas lineas de declinacion (Figura 9), ya que los modelos

con todos los datos de MC serfan muy pesados.
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Figura 9: Lineas de declinacion en las que se generan simulaciones MC para entrenar los

Random Forests y nodos donde se entrena el RF.

= Paso de DL1 a DL2: Los archivos DL2 se obtienen combinando los datos reales DL1 de
calidad y los RFs ya producidos y almacenados en el cldster utilizando la tarea 1stchain

_d11_to_d12 de Istchain. Estos RFs utilizan simulaciones MC estdndar que utilizan un
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nivel por defecto de NSB (nivel con ruido bajo de luz del cielo). Sin embargo, en observa-
ciones reales el NSB puede presentar variaciones significativas, por lo que se contempla la
incorporacion de fluctuaciones en las cargas de pixel para simular espectros mas realistas
de NSB (NSB fine tuning).

La lista final de excesos de eventos asociados a rayos gamma se obtiene en los datos de
nivel 3 (DL3). Estos datos se generan a partir de los DL2 y considerando las funciones de
respuesta del instrumento (IRFs, Instrument Response Functions). Las IRFs son funciones
que incorporan las condiciones de observacion en las simulaciones MC. Las IRFs dependen
principalmente del dngulo cenital (ZD) y la eficiencia del telescopio y se pueden calcular
como el producto de tres funciones independientes: (1) El drea efectiva (A¢ff), que tiene en
cuenta la eficiencia de deteccion segtin la energia y posicion, (2) la dispersion de la energia
(Egisp) ¥ (3) la funcion de dispersion de punto (PSF), que consideran la probabilidad de
reconstruir un evento con una energia E y una posicion p respectivamente, cuando el foton
incidente tenia energia E;.,. y posicion p;. verdadera [29]. Estas funciones se calculan
para distintos nodos asumiendo que trabajamos con fuentes puntuales (point-like IRFs) y
se seleccionan las correspondientes a la linea de declinacién mds proxima a nuestra fuente

de interés. posteriormente se interpolan a todo el espacio.

Para generar las IRFs, se ejecuta el script launch_irf_creation.sh que aplica dos cortes

principales a las simulaciones de MC:

1. Corte en gammaness. Para cada intervalo (bin) de energia reconstruida, se selecciona
el valor de gammaness que conserva el 70 % (valor por defecto) de los eventos gamma

simulados en MC.

2. Corte angular (theta cut). Para cada bin de energia reconstruida, se determina el radio

alrededor de la direccién reconstruida que contiene el 70 % de los gammas simulados.

Estos valores de corte corresponden al estdndar adoptado en el andlisis del telescopio LST-
1, ya que optimiza el equilibrio entre la supresion de ruido de fondo y la conservacién de

estadistica suficiente de rayos gamma [36].

Con los datos DL2 de las observaciones, las IRFs para todos los nodos de MC y la confi-
guracion de los cortes, se interpolan las IRFs a cualquier punto utilizando la herramienta
lstchain_create_d13_file para generar los datos DL3. Posteriormente se generan los
DL3 index file que recopilan informacién tanto de los datos como de las IRFs para cada
observacion con una estructura que facilita su andlisis posterior con Gammapy. El anélisis
de los datos DL3 permite obtener resultados finales como la distribucion espectral y curva
de luz (DL4).
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2.3 Analisis de datos para Cygnus X-3

Las observaciones utilizadas en este andlisis estdn almacenadas en el clister del LST-1. Para
acceder a él, fue necesario establecer una conexién desde una institucién autorizada por la
colaboracion CTAO - el Instituto de Astrofisica de Andalucia (IAA-CSIC) en este caso — que
permitiese la comunicacién entre el equipo local y su servidor remoto via SSH (Secure Shell).
El andlisis se llevo a cabo en Jupyter Notebook utilizando el entorno de la Escuela de Andlisis
del LST de 2024 que incluye las dependencias para el procesamiento de datos (cta-Istchain

v0.10.17 y Gammapy v1.1) y los programas propuestos para el andlisis.

Los nombres y fechas de los runs de observaciéon de Cygnus X-3 se obtuvieron del ca-
tdlogo del LST, filtrando las fuentes con las etiquetas ‘Cyg-X3’ y ‘Cyg_X3’. De los 74 runs
identificados inicialmente, se excluyeron 6 procesados (en su conversion de DLO a DL1) con
una version antigua de Istchain (v0.9), seleccionando finalmente 68 runs construidos con la
version v0.10. Las observaciones utilizadas corresponden a 7 noches entre julio y agosto de
2024: 30 de junio, 1,2y 9 de julioy 11, 12 y 30 de agosto de 2024.

El andlisis se realizé a partir de los datos DL1. Para verificar la calidad de las observacio-
nes, se aplicé el algoritmo descrito en la seccion anterior, utilizando los siguientes pardmetros:
el directorio de los datos (ubicados en el cluster), el nombre de la fuente (‘Cygnus X-3") y los
criterios de seleccion estdindar mencionados anteriormente. El andlisis de las observaciones
mediante los datachecks permiti6 identificar los runs que cumplian los criterios de calidad: 37
runs correspondientes a 4 noches de observacion, con un tiempo total de exposicion de 10.70
horas (30 de junio, 1 y 9 de julio y 30 de agosto de 2024) cumplian el criterio de seleccion.
Por otro lado, se rechazaron 31 runs (30 de junio, 2 de julio, 11 y 12 de agosto de 2024), que
sumaban 9.16 horas de observacidn porque no tenian una tasa de espectro de intensidad dR/dI
apropiada.

El proceso de conversion de datos DL1 a DL2 se ejecut6 mediante SLURM, un sistema
de gestion de trabajos basado en administradores externos, ya que es un proceso que puede
ocupar mucha memoria. Ademads de aportar la lista de los ficheros DL1 de calidad, dado que
Cygnus X-3 tiene una declinacién de & = 40°57’, se utilizaron los RFs simulados para la linea

de declinacion 6 = 34.76°, que es la linea mds cercana disponible a la fuente.

Las IRFs se generaron de forma estandar utilizando los cortes de selecciéon de Y., = 0.7 y
O.ut—0.7, cuya justificacion se presento en la seccidn anterior. Una vez obtenidas, se generaron
los datos DL3 especificando el archivo de configuracion con los cortes de seleccion, el direc-
torio de los datos DL2 y el de las IRFs, asi como el nombre de la fuente. Durante este proceso
fue necesario aumentar la memoria permitida por defecto (16 Gb) ya que la interpolacion de
las IRFs que se necesitaba para dos runs necesitaban mas memoria (con 24 Gb se pudieron

generar). En la Tabla 2 se resume el nimero total de runs y las horas de observacién de las que
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se disponia en cada etapa del procesamiento de los datos.

El primer resultado que se obtuvo fue el grifico de distribucién 62, que se puede generar
con los datos DL3 usando Gammapy. Se utiliz6 un valor de corte de 62 < 0.04 grados? (6 <
0.2°) para separar sefiales de rayos gamma que provienen de la fuente y del fondo. Este valor
de corte estd relacionado con la apertura angular de radio 0.2° alrededor de la posicién de la
fuente, adaptada a la resolucion angular del LST-1 [36]. Ademads, se aplic6 una méscara de
seleccién para seleccionar observaciones un tiempo minimo de observacion de 60 segundos.
Con este criterio, un run quedé excluido dejando un total de 36 runs con un total de 9.2
horas. Finalmente, para cuantificar la significancia estadistica del exceso de cuentas, se utiliza
el método de médxima verosimilitud propuesto por Li & Ma [27]. Esta técnica, descrita en la

Seccidn 2.1, considera tanto las incertidumbres de los conteos ON source como OFF source.

Etapa N°de runs Tiempo total (h) Comentario

DLI totales 74 - Datos procesados con distintas versiones
DLI1 v.0.10 68 19.86 Datos procesados con Istchain v0.10
DL1 de calidad 37 10.7 4 noches de observacién

DL3 36 9.2 1 run de corta duracién

Tabla 2: Resumen del niimero de runs y tiempo de observacion en cada etapa del procesamien-

to de datos.

En la Figura 10 se muestra el mapa de eventos observadas, donde las cuatro cruces blancas
representan los centros de apuntado del telescopio en los cuatro modos wobble utilizados,
desplazados de la fuente — a la que no se apunta directamente — indicada con una estrella azul
central. En este andlisis se configurd solo una regiéon OFF y por lo el fondo se estima en la
posicién simétrica y opuesta a la fuente desde cada posicién wobble, representado mediante

las cuatro estrellas de colores.

A continuacién se muestran las distribuciones de distancia angular (62) de las cuentas de
la fuente (ON source) y de fondo (background) en tres intervalos de energia de rayos gamma:
alta energia [0.01, 0.10] TeV y muy alta energia [0.10, 1.00] TeV y [1.00, 10.00] TeV. La
linea vertical discontinua en 6% = 0.04 grados’ en la Figura 11 delimita la regién de sefial

(6% < 0.04 grados?), donde se espera la mayor contribucién de la fuente.

En la Figura 12 se muestra el resultado del exceso de cuentas en funcién de 62 que viene
dado por la resta de las cuentas de la fuente menos las del fondo. En la gréfica con rango
de energfa entre 0.01 y 0.10 TeV hay un exceso de cuentas en 82 € [0.04,0.15] grados?, que

puede ser debido a la presencia de fuentes de rayos gamma cerca de la region de interés. En este
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Figura 10: Mapa de eventos que muestra el modo de observacion wobble utilizado en la obser-
vacion de Cygnus X-3. La estrella azul central marca la posicion real de la fuente. Las cuatro
estrellas restantes indican las regiones OFF. La escala de colores representa las cuentas, los

tonos amarillos corresponden a mayores acumulaciones de eventos.
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Figura 11: Gréficos de 62 para distintos rangos de energia que muestran los datos de la fuente

(puntos azules) y los datos de fondo (puntos naranja).

mismo rango de energia hay una mayor significancia (S = 2.95 &) que en los demds rangos de
energia. Sin embargo, la significancia no es suficiente como para confirmar deteccion de rayos

gamma provenientes de la fuente.

Para obtener el SED se especificé un rango de energia reconstruida entre 0.05 TeV y 50
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Figura 12: Gréficos de 62 para distintos rangos de energia que muestran el exceso de cuentas

acumulados de todos los runs.

TeV, con un bineado de 4 bins por década en escala logaritmica. Para estimar las energias
verdaderas a partir de las energias reconstruidas, se definié un rango mds amplio para la energia
verdadera, de 0.01 a 100 TeV con 10 bins por década.

En la Figura 13 se muestra una tabla con los puntos espectrales calculados con la funcién
de Gammapy ‘FluxPointsEstimator’. Esta tabla incluye la energia central (e_ref) junto con sus
intervalos de error, la SED (e2dnde) junto a su error, la significancia (sqrt_ts) y la prediccion
de fotones para cada intervalo energético. En las dltimas cuatro columnas se muestran bins
que presentaban una prediccion de solo ~2 fotones (columna de npred), y por tanto, una sig-
nificancia estadistica insuficiente. Por lo tanto, en el analisis se descartaron estos cuatro datos.
En la tabla también aparece un indicador de si los valores corresponden a limites superiores
(is_ul). Como no se detect6 una sefial significativa en las observaciones analizadas, todos los

datos presentados corresponden a limites superiores.

Estos limites superiores se muestran tanto en la SED (Figura 14, Izquierda) como en la
curva de luz (Figura 14, Derecha). En la SED se observan siete limites superiores (puntos
azules) correspondientes a cada bin de energia. Estos datos se ajustaron a una ley de poten-
cias, obteniendo un valor de indice espectral de 3.1 £0.5, una normalizacién de (1.6 £1.1) -
107" TeV~'s~!cm ™2 y una energfa de referencia de 2.5-10~! TeV. La curva de referencia de
la Nebulosa del Cangrejo (curva verde) se muestra como referencia. En la curva de luz se ob-
servan tres limites superiores correspondientes a tres noches de observacidn que se obtuvieron
integrando los distintos valores del flujo para cada run de cada noche. En la curva de luz se
presentan tres limites superiores, obtenidos al integrar el flujo en energia para las tres noches
de observacion. Cada limite corresponde al promedio de los flujos de todos los runs dentro de

una misma noche.
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2 ANALISIS DE DATOS CON LST-1

Table length=11

eref emin e max e2dnde e2dnde err e2dnde errp e2dnde errn e2dnde_ul ts sqrtts npred npred_excess stat is ul counts
W e T e e e

floate4 floate4 float64 floatéd float64 floaté4 float64 floate4 floated floated float64[1] float32[1] floaté4 bool float64[1]
0.119 0.089 0.158  1.024e-11 1.267e-11 1.267e-11 nan  2.285e-11 4116 2.029 127135.12624970496 1021.25146 0.000 True 127135.0
0.211 0158 0281 1.660e-12  5095e-12 5.096e-12 nan 6.756e-12 0.664 0815 13394.996817363652 132.99367 0.000 True 13395.0
0.375 0.281 0.500 9.597e-13  2.260e-12 2.26%e-12 nan 3.221e-12 1.127 1.062 1735.9997093162556 61.999428 0.000 True 1736.0
0.667 0500 0.889 2.083e-13  1.574e-12 1.578e-12 nan  1.786e-12 0.109 0331 461.99947339565347 9.998959 0.000 True 462.0
1186 0889 1.581 75'3751: 1.282e-12 1.285e-12 nan 7.478e-13 1100 -1.048 123.00017290538909 -16.99963 0.000 True 123.0
2.108 1.581 2.812  3.155e-13  1.082e-12 1.115e-12 nan  1.430e-12 0530 0728 37.00515620186116 6.009475 0.000 True 37.0
3.749 2812 5000 3612e-13  1.009e-12 1.109e-12 nan  1470e-12 0.805 0.897 12.000298613604116 4.000498 0.000 True 120
6.668 5.000 8.891 73'172163: 9.713e-13 1.089%e-12 nan  7.714e-13 0680 -0.824 2.000101137772151 -1.9996966 0.000 True 2.0
11.857 8891 15811 2904e-13  1.244e-12 1.754e-12 nan  2.041e-12 0.340  0.583 2.0084745972337004 1.0126762 0.000 True 2.0
21.085 15811 28117 0.000e+00  3441e-14 1.656e-12 nan  1.656e-12 0.000 -0.000 0.0 00  0.000 True 0.0
37495 28117 50.000 232%-12  4.117e-12 6.842e-12 nan  9.176e-12 2773 1.665 1.9955481032758742 1.9955431 0.000 True 2.0

Figura 13: Tabla que muestra los datos de los puntos espectrales para cada bin. Los ultimos

cuatro datos recuadrados en rojo fueron eliminados al tener un nimero de fotones predicho

inferior o igual a 2 fotones.
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Figura 14: Izquierda, SED de las observaciones de Cygnus X-3 con el LST-1 junto a la curva
de referencia (verde) de la Nebulosa del Cangrejo y ajuste a una ley de potencias (naranja).
Derecha, curvas de luz de las tres noches de observacion con todos los datos del flujo prome-

diados.
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3 Modelado de la emision gamma de Cygnus X-3

3.1 Mecanismos de radiacion y absorcion a altas energias

A continuacidn se analizan los mecanismos de emision de rayos gamma en microcudsares pa-
ra interpretar los resultados obtenidos. Esta emision puede explicarse tanto mediante procesos

lepténicos como hadrénicos.

Entre los mecanismos lepténicos, el mecanismo mads eficiente de produccién de rayos gam-

ma en microcudsares es el efecto Compton Inverso (IC, de Inverse Compton),
e +y—e +v, 3.1

donde un electrdn relativista transfiere parte de su energia a un fotén incidente, generando asi
emision gamma. En sistemas como Cygnus X-3, este mecanismo se produciria a través de
los fotones ultravioleta del viento estelar o del disco de acrecién que podrian ser dispersados
inversamente por los electrones relativistas acelerados en jet. Este modelo es capaz de explicar
la forma espectral cuando la fuente estaba en estado soft en el rango de GeV asi como la

emision de rayos X duros en ~100 keV [23].

Otros mecanismos leptonicos, como la radiacidn sincrotron - producida por particulas car-
gadas energéticas en presencia de campos magnéticos-, no alcanzan suficiente potencia para
generar emision significativa en rayos gamma en la mayoria de los entornos astrofisicos. Esto
se debe a que la intensidad tipica de los campos magnéticas y las energias de los electrones
relativistas limitan la emision sincrotrén a frecuencias mas bajas, usualmente en el rango de ra-
dio o rayos X. Esta radiacion se asocia mayormente a la emision observada en radio producida

por los leptones acelerados en torno al jet [37].

Por otro lado, el escenario hadrénico mds favorable es a través de interacciones proton-

protén (pp) de protones relativistas que escapan del jet con protones del viento estelar [38],

p+p—p+p+rl+an’+b(nt+77) (3.2)
p+p—=pt+nt+at+ar®+b(nt+1) (3.3)
p+p—n+nt2nt +an® +b(xt+ 1) (3.4)

donde a y b son nimeros enteros positivos cualesquiera. Los piones cargados decaen con una
probabilidad de ~98.8 % en dos fotones [39]:

= y+y (3.5)
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Lo cual explicaria la emision de rayos gamma. Por otro lado, los piones cargados decaen, con
un ~99.99 % de probabilidad, a:
= vl (3.6)

Un modelo hadrénico alternativo podria contemplar interacciones protén-fotén (py), don-
de los protones acelerados en el jet colisionan con el campo de fotones de rayos X del disco
de acrecion, generando piones. No obstante, para producir un flujo detectable de neutrinos y
rayos gamma de alta energia, los protones deberian alcanzar energias del orden de 10 PeV

dentro del jet, un valor elevado en comparacién con las energias requeridas en otros modelos.

Por otro lado, los rayos gamma pueden sufrir absorcion al interactuar con fotones ultravio-

leta provenientes de la estrella companera, mediante el proceso de creacion de pares:

Y+v— et e (3.7)

3.2 Descripcion del modelo

El escenario que se estudiard en este Trabajo Fin de Master (TFM) es el modelo con interac-

ciones pp por dos motivos fundamentales:

» Validacion tedrica previa. Este modelo fue estudiado por Sahakyan et. al (2013) [38] y
mostrd que observaciones es capaz de ajustarse correctamente al espectro observado en
rayos gamma por AGILE y MAGIC. También muestra que el modelo de interacciones

pp requiere energias de protones mas bajas y realistas que los modelos p7y.

= Observaciones recientes. Los recientes resultados de los recientes resultados de LHAA-
SO [18] que sugieren emision en el rango de muy alta energia cerca de la region de
Cygnus X hacen que este escenario sea especialmente relevante frente a modelos lep-
ténicos: a energias superiores a ~10 TeV la produccién de rayos gamma mediante el
mecanismo de IC se ve suprimida debido a que los electrones pierden energia mas ra-
pidamente que los protones. Por lo tanto, una deteccion de rayos gamma por encima de
100 TeV apuntaria claramente a un origen hadrénico, ya que solo los protones pueden
alcanzar energias del orden del PeV y mantener la emisién en este régimen. Observa-
ciones en este rango de energia no solo confirmarian un escenario hadrénico, sino que

también podria indicar la presencia de un posible PeVatrén [40].

En este trabajo se reevaluara el modelo de Sahakyan con los datos de MAGIC y AGILE y se
incoporardn las observaciones del LST-1 obtenidas para verificar su validez actual y establecer
nuevas restricciones a los pardmetros del modelo. Este trabajo sigue el planteamiento original
de Sahakyan et al. (2013) [38], que se basa en el modelo de produccién y absorcion descrito a

continuacion.
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3.2.1 Produccion de la emision gamma
Para la produccion de rayos gamma considera que:

» Aceleracion e inyeccion de protones. La energia del jet estd dominadoa principalmente por
la energia cinética de un plasma de electrones y protones, con una poblacién significativa
de protones relativistas. Estas particulas, a medida que se aceleran a lo largo del jet y se
propagan, pueden escapar de él a cierta distancia del objeto compacto ya que el campo
magnético se debilita. Los protones que escapan inyectan particulas en el medio circundante

con un espectro descrito por una ley de potencias:
Qp(E)=KE™* (3.8)

donde K es la constante de normalizacion, € la eficiencia, & el indice espectral y Epax = 10*
TeV la energia méaxima de corte. El espectro Q,, espectro tiene unidades de particulas por

unidad de tiempo por unidad de energia.

» Poblacion de particulas resultante. Tras escapar del jet y llegar a la region de vientos estela-
res, los protones pierden energia (se enfrian) mediante interacciones que generan radiacion
gamma. Esta poblacion de particulas se describe mediante la funcién de distribucién:

_dN

N,(#,E,t) =1E

(3.9)

que tiene unidades de particulas por unidad de energia. Bajo las suposiciones de estado
estacionario, homoégeneo y sin escape, la distribucion de particulas se obtiene resolviendo

la ecuacion de transporte simplificada [41]:

d(bN,) B
JE

donde b = dE /dt es la tasa total de pérdida de energfa de los protones y Q,, el espectro de

Q,(E,7,1) (3.10)

inyeccion de particulas. La solucidn es:

K E*(OC*I)
Ny(E) = ———F—— 3.11
Este resultado se puede reescribir utilizando la definicién de tiempo de enfriamiento ey,

que es el tiempo necesario para que los protones puedan interactuar:

. 1dE

tent =~ = [P(E)] =t E (3.12)

enf
En el caso de interacciones pp, fens = E /b(E) ~ cte [42], concretamente:

1015
fenf A TS (3.13)
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donde 1 = pw/1 cm™3, siendo pw = 6-10'2 cm 3 la densidad del viento estelar en Cygnus

X-3. Esto nos permite reescribir la funcién de distribucion de protones de la forma:

E\ ¢ K E\ ¢
Np(E)IA(E—O) %(a_l)tenf(E()) (3.14)

donde Ey = 1 TeV es un valor de referencia para la energia y A es la constante de normali-

zacion con unidades de inversa de energia.

= Potencia de protones y normalizacion. La constante de normalizacién A se puede estimar a

partir de la potencia de los protones acelerados en el jet,W, ~ 1.74 - 1040

erg [38] (para o =
2.4). Esta potencia incluye un factor de eficiencia de & ~ 0.1 que considera que solo una
parte de la energia del jet se convierte en energia de los protones. La relacién se establece

mediante:

Wo= [Ny EdE= A [pepap= A1 (pe_pray s
P Emin b N O—OC Enin _E 062_ ( max mm) ( )

Para los limites Epj, = 1 GeV y Epax = 1000 TeV y un indice espectral o = 2.6, se obtiene
una normalizacién de:
Ax1.03-108 Tev~!

Este es el valor que se utilizard inicialmente en el cdlculo de la distribucion de protones con
o = 2.6 y después se recalculard para distintos indices espectrales. El valor de la potencia
W), se mantedra fijo a pesar de que dependa de «, es decir, la variacion de & solo modificard

el valor la normalizacion a través de la integral y no la potencia por simplicidad.

También se incluird un corte exponencial para Epyx = 1000 TeV [43], de modo que la

distribucién de protones efectiva que se empleard es [43]:

E\ ¢ E
NS (E) = A (E_0> exp (E ) (3.16)
max

3.2.2 Absorcion

Para incorporar este efecto en el modelo se considera la opacidad promediada sobre todos los

angulos posibles de emision de los rayos gamma [38]:
r €min

donde & es la energia de los fotones de la estrella compafera, €yi, = mgc4 /Ey, siendo Ey
la energia del rayo gamma y n(gy,r’) la distribucién de fotones provenientes de la fuente.
oyy(&o, Ey) es la seccion eficaz de la creacién de pares derivada en [44], que viene dada por:

oyten ) = (1 - B2) | (3 B

g 2B (3.18)

donde:



3 MODELADO DE LA EMISION GAMMA DE CYGNUS X-3 28

ro =2.818- 10713 cm es el radio del electrén clésico,

B =+/1—1/ses la velocidad de los electrones en el sistema centro de masa

y el parametro s esta definido como:

s = (&0Ey/2m3c*) (1 —cos0) (3.19)

Para que el proceso sea energéticamente posible se requiere que s > 1. En este trabajo se asu-
miran colisiones frontales (6 = 7).

Se considerard que la distribucién de fotones provenientes de la estrella n(gy, r) sigue un es-
pectro de cuerpo negro modificado para incluir la dependencia con la distancia r de la estrella

compaiiera a la region de emisio:

2mel 1 R
(hc)3 efo/kTerr — 1 2

n(ey,r) = (3.20)

donde 4 y k son las constantes de Planck y de Boltzmann, Rg = 6- 10! cm es el radio de la

estrella compaiiera en Cygnus X-3 y Tor = 10° K su temperatura efectiva.

La correccion de un flujo cualquiera ¢o(Ey) tras considerar la atenuacion por la absorcion

de los fotones es viene dada por:
Otinal (Ey, ) = @o(Ey) - e~ 7 Fr7) 3.21)

En la Tabla 3 se resumen los pardmetros del modelo fijos y libres. Los valores 6ptimos de

estos ultimos se determinarédn en la siguiente seccion utilizando datos observacionales.

Parametros libres Parametros fijos
Parametro Valor Parametro Valor
Indice espectral (o) 2.3-2.8 Energia de corte (Emax) 103 TeV
Distancia a Cygnus X-3  7-10 kpc Potencia de protones (W,) 1.74- 10% erg
Eficiencia (€) 5-15% Temp. efectiva (Tyfr) 10° K
Dist. fotones-estrella (r) 1.5-4.5 Rg Radio estelar (Rg) 6% 109 cm

Tabla 3: Pardmetros del modelo empleado, mostrando tanto los pardmetros libres como fijos

utilizados en el analisis.

A continuacion se discuten los criterios en los que hemos basado la eleccion de los valores
para los pardmetros libres. Estudios previos han demostrado que valores del indice espectral

o € [2.4,2.8] proporcionan un buen ajuste a datos observacionales en el estado de emision
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soft de Cygnus X-3 [38]. La distancia a Cygnus X-3 no se conoce con precision, pero las
observaciones actuales indican que la fuente se encuentra a una distancia de entre 7 y 10 kpc.
En cuanto a la eficiencia, en la literatura se ha utilizado comuinmente un valor de eficiencia
de ~10% para la produccion pp de particulas del jet con el viento estelar. En este trabajo,
se explorard cdmo variaciones en este parametro afectan al espectro resultante en un rango
fisicamente razonable entre 5% y 20% (un factor dos). Por dltimo, sobre la distancia de los
fotones a la estrella r, consideraremos un rango desde el radio estelar (Iimite fisico minimo,

aunque menos probable) hasta 5 veces el radio de la estrella.

4 Resultados

4.1 Resultados del modelado

Para modelar la produccién de rayos gamma se empleo el paquete de Python NAIMA [45], que
incluye procesos radiativos no térmicos como el de sincrotrén, Compton inverso, Bremsstrah-
lung y produccién de piones mediante interacciones pp. Todos estos modelos requieren como
entrada una distribucidn de particulas aceleradas. En nuestro caso, como distribucion de parti-
culas utilizaremos la distribucién de protones dada por la Ecuacién 3.16 que sigue una ley de
potencias con un corte exponencial. Esta distribucion estd ya implementada en NAIMA y toma
como argumentos: la normalizacién A, la energia de referencia Ey, el indice espectral o y la

energia de corte Epax. El siguiente fragmento de c6digo muestra su definicion:

proton_distribution = naima.models.ExponentialCutoffPowerLaw (
A, EO, alpha, Emax)
Cédigo 1: Definicion de la distribucion de protones del jet utilizando NAIMA. Los pardmetros

son los definidos en la Tabla 3.

NAIMA permite calcular la produccién de rayos gamma originada por interacciones pp se-
guidas de la desintegracion de piones, que da lugar a la emisién de fotones. La parametrizacion
mas actualizada de la seccion eficaz integral y del espectro de emision de fotones, propuesta
por Kafexhiu et al. (2014) [46], estd implementada en este cédigo. El cdlculo numérico re-
quiere dos entradas principales: la distribucién de protones, y la densidad de protones p,, del
medio. La implementacion se realiza de la siguiente forma:

PP = naima.models.PionDecay(proton_distribution, rho_w)

Cdédigo 2: Definicion del modelo que produce fotones a través de interacciones pp seguidas de

desintegracion de piones.

La SED se calcula evaluando el espectro de rayos gamma computado en el paso anterior en

un rango de energia para los fotones (spectrum_energy) dado y corrigiendo por la distancia
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a la fuente d para dar cuenta de la distancia a la que se observa el flujo y obtener Is lumino-
sidad intrinsica normalizada por el factor geométrico 4md?. El calculo de la densidad de flujo

energético se realiza mediante:
model_flux = PP.sed(spectrum_energy, d)

Cadigo 3: Calculo del SED con interacciones pp calculado para un rango de energias dado.

En cuanto a la absorciéon, NAIMA no incluye herramientas para modelar absorciones
internas en la fuente, como la producida por la creacion de pares. Para incorporar este efecto
al modelo, fue necesario implementar manualmente las ecuaciones de opacidad presentadas
en la Seccién 3.2.2, resolviendo numéricamente la integral doble requerida para el cdlculo de
la opacidad ty(Ey,r). El cédigo completo del cilculo de la absorcién estd disponible publica-
mente en GitHub [47].

En la Figura 15 se presenta la opacidad 7, calculada para diferentes distancias a la estrella.
La curva azul (r = Rg) muestra valores de 7y significativamente mayores que los de la curva
negra (r = 10Rg) especialmente a partir de 10 GeV. Por ejemplo, para una energia de ~100
GeV la opacidad puede cambiar un orden de magnitud segtin la separacion: Ty ~30 para r = Ry
(curva azul) y Ty ~3 para r = 10Rg (curva roja). Para energias superiores a 0.1 TeV, la opacidad
presenta una disminucién pronunciada. A energias ain mads altas, por encima de 100 TeV, la

opacidad se vuelve despreciable (7, < 1) para cualquier valor de la separacion r.

10?
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Figura 15: Opacidad de la creacion de pares a partir de dos fotones, en funcién de la energia,

calculada para distintas distancias de los fotones a la estrella de Cygnus X-3.

Una vez calculada la opacidad, el flujo absorbido por el campo del viento de la compafiera
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se calcula de la siguiente forma para cada valor del espectro de energia y una distancia r dada:
model_flux_absorbed = PP.sed(spectrum_energy, d)*np.exp(-tau)

Cddigo 4: Implementacion de la absorcion.

4.2 Datos adicionales explorados

Ademads de los datos del LST-1 mostrados en la Figura 14 que corresponden a observaciones

de un estado soft de Cygnus X-3 se incluirdn las siguientes observaciones:

» Observaciones de AGILE. Este satélite de la Agencia Espacial Italiana monitorizé Cy-
gnus X-3 entre noviembre de 2007 y julio de 2009. Confirm¢ la deteccién de rayos

gamma de alta energia (HE) cuando la fuente se encontraba en estado soft [23].

» Limites superiores de MAGIC. Los telescopios MAGIC observaron Cygnus X-3 durante
un total de 70 horas entre marzo de 2006 y agosto de 2009, en el rango de muy alta
energia (VHE). Clasificaron las observaciones segun los estados soft y hard, pero no

detectaron emision significativa, obteniendo unicamente limites superiores [48].
= Curva de sensibilidad de LHAASO, correspondiente a un afio de observacién [49].

El telescopio espacial Fermi-LAT ha detectado emisién de rayos gamma de alta energia
en Cygnus X-3, incluyendo eventos en el mismo periodo que los detectados por AGILE en
2008 y 2009, asi como un brote intenso en 2020 durante un estado soft [24]. Ademas, Fermi-
LAT ha identificado contribuciones significativas de rayos gamma en periodos donde la fuente
no se encontraba claramente en estado soft. En la Figura 16 se muestra la curva de luz de
Cygnus X-3 durante distintos afios, donde se observa una considerable evoluciéon temporal
de emision. La SED disponible para las observaciones de Fermi-LAT corresponden a datos
obtenidos integrando en todo el periodo desde 2008 hasta 2022 (disponibles en el catidlogo
4FGL-DR4).

En cambio, los datos obtenidos por AGILE, MAGIC y los del LST-1 corresponden a pe-
riodos definidos en los que la fuente se encontraba en estado soft. Como el objetivo de este
estudio es caracterizar un posible proceso de emision de rayos gamma en el estado soft, no se

utilizaran los datos de Fermi-LAT.

4.3 Exploracion de parametros y comparacion con los datos

El ajuste de los pardmetros libres se realiz6 explorando el efecto de de cada parametro indi-
vidual en el modelo. Como punto de partida, se definié un conjunto de parametros de refe-

rencia tomando los valores centrales de los rangos estudiados (Tabla 3): a = 2.6, d = 8 kpc,
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Figura 16: Curva de luz de Cygnus X-3 durante distintos afios (2008 hasta 2025). El SED dis-
ponible con los datos de Fermi-LAT integra todos estos 14 afios de datos, abarcando multiples
estados de la fuente. En contraste, los SEDs de AGILE, MAGIC y LST-1 corresponden exclu-

sivamente a periodos confirmados en estado soft.

€ = 0.1 y r = 3R;. Para analizar su influencia, cada pardmetro se vari6 de forma independien-
te manteniendo los demads fijos en sus valores de referencia. Este enfoque permite evaluar el
impacto individual de cada pardmetro en el modelo, lo cual es fundamental para interpretar
correctamente los resultados fisicos. Una vez caracterizados estos efectos, se seleccionara una
combinacién 6ptima de pardmetros dentro del espacio definido por los cuatro pardmetros li-
bres, buscando un ajuste compatible con los datos observacionales. En este andlisis se optd
por un enfoque cualitativo (en lugar de cuantitativo) debido a: (1) la naturaleza no gaussiana
de los errores, (2) la presencia de limites superiores que no pueden tratarse como datos con-
vencionales y (3) las correlaciones entre bins energéticos que se introducen al calcular el SED
a partir de las observaciones[50]. Estos factores hacen que los métodos de ajuste tradicionales
(como minimos cuadrados) resulten inadecuados. Ademads, nuestro enfoque prioriza la identi-
ficacion de un mecanismo fisico sobre la obtencién de valores numéricos precisos. Para esto,
un andlisis de pardmetros para evaluar la influencia relativa de cada parametro y encontrar
configuraciones fisicamente compatibles con las observaciones es adecuado. A continuacién

se explora cdmo afecta el cambio de cada pardmetro libre.

En la Figura 17 se muestra como afecta una variacién de +0.2 unidades en el indice es-
pectral respecto al valor de referencia. Se observa que este pardmetro modifica la forma de
la SED (E2dN/dE) predicha, en especial la pendiente a partir de energias de ~10 GeV, que
se puede apreciar mejor en el modelo sin absorcion (lineas discontinuas). En el modelo que
incluye la absorcién (lineas continuas) se observa que tras la caida exponencial, esta diferen-
cia en la pendiente hace que el modelo con absorcion (lineas continuas) también modifique la
SED: mayores valores de o implican un maximo en la SED SED menor en comparacion con

indices espectrales mds bajos, ya que tras la absorcion la SED tiende a alcanzar la pendiente
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establecida por el valor de o. En concreto, un indice espectral mas duro como o = 2.3 (curva
roja) predice una SED tres 6érdenes de magnitud mayor en el maximo tras la caida exponencial
en comparacion con un indice més blando a = 2.8 (curva verde). También se observa que el
modelo con o = 2.3 supera algunos limites superiores de las observaciones a pesar de incluir

la absorcion.

d =8kpc, €=0.1, r=2.5Rs — a=273
10-74 _+_ — a=2.6
— a=2.8
T - LHAASO 1 yr
+  AGILE
‘ . LST-1
+  MAGIC

105 10* 1073 102 10! 10° 10! 102 108

E (TeV)
Figura 17: Observaciones de AGILE, MAGIC y LST-1 junto a la prediccion del modelo con
absorcidn (curvas continuas) y sin absorcion (curvas discontinuas) utilizando distintos indices
espectrales. El recuadro de arriba a la derecha muestra los datos de AGILE con mads detalle.
La linea gris discontinua representa la sensibilidad de LHAASO esperada tras un afo de ob-

servacion.

En la Figura 18 se observa que cambiar la distancia d desde la que se observa Cygnus X-3
no tiene un impacto relevante en la imagen global del modelo y actia como un reescalado
menor (de menos de un orden de magnitud). El minimo de la distancia posible (d = 7 kpc)
predice una densidad espectral de flujo ligeramente mayor (curva roja) que una distancia de
d =9 kpc. En los datos de AGILE tiene un papel mas relevante ya que un valor apropiado

puede hacer que la curva prediga de manera mas precisa la observaciones.

La eficiencia también actda como un factor de escala global, como se aprecia en la Figu-
ra 19. El minimo de la eficiencia considerada (curva roja, € = 0.05) reduce el SED, mientras
que el valor maximo (curva verde, € = 0.15) la aumenta SED y puede cambiar la escala del
SED en menos de un orden de magnitud. Este comportamiento se debe a que la eficiencia tiene
una dependencia lineal con el flujo. Ademas, se observa que la eficiencia € es mas restrictiva

que la distancia d y resulta especialmente relevante para el ajuste a los datos de AGILE.
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Figura 18: Observaciones de AGILE, MAGIC y LST-1 junto a la prediccién del modelo con

absorcidn (curvas continuas) y sin absorcion (curvas discontinuas), para distintas distancias d.

1076

a=2.6,d=8 kpc, r=2.5Rs —— £=0.05

10-74 _+_ — €=0.1
— £=0.15
---- LHAASO 1 yr
J  AGILE

LST-1
H  MAGIC

10 10* 1073 102 107! 10° 10! 102 103

E (TeV)
Figura 19: Observaciones de AGILE, MAGIC y LST-1 junto a la prediccién del modelo con
absorcidn (curvas continuas) y sin absorcion (curvas discontinuas), utilizando distintos valores

de eficiencia €.

Por dltimo, la separacion r entre la region de emision rayos gamma y la estrella afecta
exclusivamente a energias superiores a las observadas por AGILE. En el rango de energias
cubierto por AGILE, las predicciones del modelo con y sin absorcién coinciden. Sin embargo,
a energias mds altas (region VHE), la absorcion depende fuertemente de r, lo que permite res-
tringir esta separacion segun los limites superiores (Figura 20). La curva roja, correspondiente

a r = 1.5Rg, muestra una absorcién mds intensa, lo que genera una caida mds pronunciada
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seguida de una recuperacion del flujo a energias mas altas. En cambio, para r = 4.5Rg (curva
verde), la absorcién es menos abrupta, y la densidad espectral de flujo comienza a aumentar
a energias mas bajas, reflejando asi que una mayor separacion r reduce la emisién porque el

campo de fotones la absorbe.

1076
a=2.6,d=8kpc, £=0.1 —— r=1.5Rs
10—7_ —— r=3Rs
—— r=4.5Rs
10—8_ ---- LHAASO 1 yr
{TT 10-5. +  AGILE
LE) LST-1
=+ MAGIC

105 104 10 102 107!  10° 10! 102 103

E (Tev)
Figura 20: Observaciones de AGILE, MAGIC y LST-1 junto al modelo utilizando distintos
valores de distancia r entre la region de emision de los rayos gamma y la estrella. Las curvas

continuas muestran el modelo con absorcion y las discontinuas sin absorcion.

Los parametros que restringen los datos de AGILE son o, d y €. Concretamente, un in-
dice de @ = 2.8 reproduce razonablemente sus observaciones. Respecto a la distancia y la
eficiencia, existe una degeneracion entre ambas aunque presentan dependencias distintas:
la eficiencia € escala linealmente el flujo (o< €) y la distancia d afecta con una dependencia
cuadritica inversa (o< d~2). Esto permitie que haya muiltiples combinaciones especialmente
compatibles con las observaciones de AGILE, como por ejemplo: d = 8 kpc con € = 0.1,
d =7 kpc con € =0.08 y d = 10 kpc con € = 0.15. Respecto a la separacién r, la ausencia
de detecciones significativas en el rango energético donde la absorcion tiene un efecto notable
(solo se observan limites superiores) implica que el espacio de pardmetros admitido es con-
siderablemente mas amplio. Ademds, si se utiliza un indice espectral mas pronunciado como
o = 2.8, el rango de valores de r compatibles se amplia, ya que los efectos de absorcion co-
mienzan a atenuarse a energias mayores. En la Figura 21 se muestra el modelo con distintos

pardmetros que son compatibles con los datos.
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Figura 21: Observaciones de AGILE, MAGIC y LST-1 junto a modelos con parimetros com-

patibles con los datos.

5 Discusion y conclusion

Los rayos gamma son el tipo de radiacion electromagnética de frecuencias mds altas del es-
pectro electromagnético y se producen por la interaccién de particulas relativistas — rayos
cOsmicos — con el medio interestelar. Se producen en los entornos astrofisicos mas extremos
como los nucleos galacticos activos o restos de supernovas. Su estudio puede aportar conoci-
mientos sobre los mecanismos no térmicos y de mayor energia del universo, superando incluso
las energfas alcanzables en aceleradores terrestres. Al tratarse de particulas neutras, no interac-
tdan electromagnéticamente y permiten obtener informacién sobre su origen, convirtiéndose
asi en una potente herramienta para explorar nueva fisica mas alld del Modelo Estandar y re-
solver cuestiones abiertas en cosmologia, como el origen de materia oscura, astrofisica y fisica
de particulas. Recientemente, LHAASO report6 la deteccién de rayos gamma de muy alta
energia asociados a cinco microcudsares lo que sugiere que sus entornos pueden actuar como
aceleradores de particulas extremadamente eficientes [17]. El mayor experimento de astrono-
mia de rayos gamma serd el Cherenkov Telescope Array Observatory (CTAO) que tendrd una
sensibilidad sin precedentes y contard con mds de 60 telescopios. El LST-1 es el primer pro-
totipo de este observatorio que ya produce resultados cientificos. Recientemente, LHAASO
report6 la deteccion de rayos gamma de muy alta energia asociados a cinco microcudsares lo
que sugiere que sus entornos pueden actuar como aceleradores de particulas extremadamente

eficientes.

En el presente Trabajo Fin de Mdaster hemos analizado datos del LST-1 correspondien-
tes al microcuasar Cygnus X-3, uno de los microcudsares mas investigados, con el objetivo

de evaluar un escenario hadronico para su emision gamma. Para ello, fue necesario selec-
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cionar observaciones de calidad y procesarlas mediante una cadena de andlisis que incluye la
reconstruccion de pardmetros fisicos y recopila informacién sobre las observaciones de rayos
gamma. Después, siguiendo el modelo propuesto por Sahakyan et. al (2013) [38] que ya re-
produjo observaciones previas de la fuente, se evalud la consistencia de este modelo con los
nuevos datos del LST-1. Para implementar el modelo se utilizo el paquete de Python NAIMA,
que incluye el modelo de emisién de interacciones pp en el que se basa el articulo. Sin embar-
g0, los efectos de absorcion interna tuvieron que ser incorporados manualmente ya que

no se incluyen en el paquete. Tras este proceso, se han obtenido las siguientes conclusiones:

= E] andlisis inicial consider6 un total de 68 runs de nivel DL1, que sumaban aproxima-
damente 20 horas de datos observacionales. Tras aplicar los criterios estandarizados de
calidad, se identific que un 45 % del total eran incompatibles con condiciones éptimas
de observacién y tuvieron que ser descartadas para este andlisis. Los datos afectados
correspondian a las noches del 2 de julio, 11 y 12 de agosto, por lo que se deduce que en
estas noches hubo una mayor absorcién atmosférica o una peor eficiencia 6ptica en los

telescopios asociada a un mayor ruido del cielo nocturno.

= A partir de los datos DL3 se pudo realizar un andlisis de la distribucién 62 (distancia
angular al cuadrado de los eventos de rayos gamma y la fuente). No se obtuvo evi-
dencia significativa de emision de rayos gamma en ninguno de los rangos energéticos
estudiados. El intervalo con mayor correlacion fue 0.01-0.10 TeV, donde se obtuvo una
significancia de 2.9, un valor cercano al umbral de 3¢ que suele considerarse como
un indicio de sefial. Aunque no alcanza el umbral para una deteccién concluyente (50),
estos datos sugieren que mas tiempo de observacion podrian permitir alcanzar una sig-
nificancia estadistica suficiente para confirmar la emision gamma de Cygnus X-3 en este

rango energético.

= Enel grifico 6 se detectd un exceso de cuentas ON source centrado en 82~ 0.1 (~0.3°,
sugiriendo emision gamma de una fuente extendida o de objetos cercanos a Cygnus X-
3. Las fuentes mas plausibles, dada su proximidad angular son, LHAASO J2032+4102,
que es una fuente de rayos gamma con E > 100 TeV [51] y LHAASO J2031+4057,
observado en E < 20 TeV y correlacionado con emision difusa en la region Cygnus
[52]. Estas fuentes tienen distancias angulares a Cygnus X-3 de 0.11° y 0.27° por lo que
ambas entran en el rango angular del exceso observado. Otras candidatas que pueden
estar dentro del margen considerando la incertidumbre asociada a la resolucion angular
del telescopio (~0.3°) son eHWC J2030+412 (0.38°) y TeV J2032+4130 (0.57°).

= Dado que la fluencia de rayos gamma detectada result6 inferior al limite de sensibilidad

del LST-1, se obtuvieron limites superiores en la densidad espectral de flujo (SED) en el
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rango de energia de [0.1, 4] TeV y en la curva de luz (para tres noches de observacion:
1,3y 11 de julio de 2024).

= En cuanto al modelo de emision de rayos gamma, la opacidad se ha reproducido de ma-
nera consistente con los resultados del articulo original. La implementacién del célculo
de la absorcién proporciona una herramienta practica que puede utilizarse como exten-
si6n a los modelos de NAIMA que ha sido elaborada en el marco de este TFM y esta
disponible para su uso publico en [47]. En cuanto al modelo de la SED, se observa una
ligera discrepancia en el primer punto de datos donde no se alcanza un ajuste tan razo-
nable como en el trabajo de referencia. Esta diferencia podria deberse a la seccidn eficaz
utilizada y al cdlculo de la produccion pp, ya que en [38] se utiliza el modelo de Kelner
et al. (2006) [53], que para energias < 0.1 TeV emplea una aproximacion a una funcioén
delta simplificada. Nuestro andlisis, en cambio, se basa en la implementacién de NAIMA
que utiliza el modelo mds moderno de Kafexhiu et al. (2014) [46], el cual proporciona un
ajuste mas preciso a datos experimentales a bajas energias, justamente donde se encuen-
tran los datos de AGILE. Otro posible motivo es que haya una componente leptonica

que no estamos modelando.

= La opacidad 7y de rayos gamma muestra una dependencia con la distancia a la estrella,
disminuyendo aproximadamente un orden de magnitud cuando la separacién aumenta
por un factor diez. Este comportamiento concuerda con lo esperado ya que la distri-

bucién teérica de fotones n(g,r) o< r—2

es responsable de que una mayor separacion
reduzca la probabilidad de interaccion de los rayos gamma con el campo de radiacion
de la estrella. Esta dependencia es especialmente relevante en el rango de ~100 GeV ya
que puede resultar en una opacidad significativa (7, > 1) o moderada (7y~1), afectando
considerablemente a las posibles observaciones de emisiéon gamma. Esto podria expli-
car por qué no se ha observado emisién gamma en este rango energético, y solo se han

obtenido limites superiores.

= Como la opacidad comienza a decrecer rapidamente y a partir de ~ 10 TeV se vuelve
despreciable (7y < 1) para cualquier separacion, se deduce que la probabilidad de ab-
sorcion de rayos gamma se vuelve despreciable en este régimen. En estas condiciones,
los rayos gamma pueden propagarse sin sufrir absorcidn apreciable ya que el sistema
se vuelve esencialmente transparente a los rayos gamma, favoreciendo asi su deteccion

incluso en entornos con alta densidad de fotones de la estrella compafiera.

= Este comportamiento de la opacidad se ve reflejado en la SED. Los valores maximos de
Ty producen un minimo en la distribucién espectral del flujo (F o e~ %), lo cual permite
que las predicciones del modelo sean compatibles con los limites superiores reporta-

dos por MAGIC y LST-1. Por lo tanto, incluir la absorcion es esencial para ajustar el
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modelo a las observaciones. El modelo sin absorcion sobrestima significativamente la
densidad espectral de flujo predicha y excede los limites observaciones. Al incluir los
efectos de absorcion, las predicciones se vuelven consistentes con los datos, validan-

do la necesidad de este mecanismo en el modelo propuesto.

El ajuste del modelo a los limites superiores es muy sensible a los valores del indice
espectral o y la separacion r. En particular, un indice espectral menor, que corresponde
a una pendiente espectral mds suave, requiere una absorcién mds intensa para reproducir
los mismos resultados que un indice espectral mayor. Esto se debe a que una pendiente
menos pronunciada atenta de forma menos eficaz la sefial tras la caida inducida por la
absorcidn, lo que implica que el modelo debe compensar con una mayor absorcién para

ajustarse a los datos observados.

La eficiencia es el pardmetro libre que mds influye en la escala del SED, ya que actia
como factor multiplicativo directo sobre la constante de normalizacion. Este efecto es
andlogo al que produciria modificar la potencia de de los protones W), (que se ha man-
tenido fija), que modificaria el valor de la normalizacion A. Al variar el indice espectral
a, la normalizacién también ha variado, aunque con una dependencia no lineal a través
de la integral (3.15).

Las observaciones del LST-1 incluidas en este estudio confirman la necesidad de in-
corporar los efectos de absorcidn. Solo en el caso de los datos de MAGIC y un indice
espectral de o = 2.8 el modelo sin absorcidn podria resultar compatible. No obstante,
los limites superiores proporcionados por LST-1 han establecido restricciones mas es-
trictas en un rango energético inferior y con valores de SED més elevados, donde varios

de estos limites superan las predicciones del modelo sin absorcién.

Los resultados de este TFM fueron presentados en el evento ‘PhD and JAE-Intro Days’

(5 y 6 de junio de 2025, IAA-CSIC) donde se expusieron y discutieron ante la comunidad

del Instituto en formato de exposicién oral. Ademds, parte de estos resultados también serdn

presentados en el ‘LST-1 analysis call’ en los préximos dias.

Por tltimo, este trabajo sienta bases para futuras investigaciones sobre la emision gamma

en Cygnus X-3, como:

1. Un mayor tiempo de observacidon permitiria obtener detecciones significativas y esta-

blecer nuevos limites superiores en rangos de energia actualmente no explorados. En
particular, los datos descartados por falta de significancia estadistica alcanzaban ener-
gias de hasta 40 TeV, un intervalo crucial para restringir los pardmetros del modelo.

Observaciones en el rango de VHE proporcionarian informacién clave para caracterizar
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con mayor precision el indice espectral ¢ y la distancia de absorcién r, o incluso para
evaluar la viabilidad de modelos alternativos. Incluir estos datos podrian revelar nuevas

caracteristicas del modelo o validar su consistencia.

Una modelizacién mas especifica del fondo en la regién de Cygnus X-3 permitiria sepa-
rar de forma mads precisa su contribucion propia de la emision difusa de posibles fuentes
cercanas. Esto mejorarfa la precision del andlisis 2 y permitirfa identificar la emisién

propia del microcudsar.

. La curva de sensibilidad de LHAASO tras un afio de observacion indica que futuras

medidas podrian proporcionar informacidn relevante, especialmente en el rango energé-
tico donde los efectos de absorcidon son mds notorios. En particular, observaciones con
EZ10 TeV podrian ser detectadas y su umbral de deteccion coincide precisamente con
la regidn energética predicha por el modelo, por lo que podrian servir para validar el

modelo.

. Las observaciones de Fermi-LAT podrian incorporarse en futuros andlisis mediante un

estudio temporal por épocas, utilizando las herramientas de procesamiento de datos Fer-
mitools y Fermipy, disefiado para optimizar el andlisis de datos de Fermi-LAT. Esto
permitia extender la cobertura de observaciones en el estado soft de Cygnus X-3 y tam-
bién caracterizar el estado hard, complementando los datos con los limites superiores

reportados por MAGIC para dicho estado.

. Como se menciond en el modelo, las interacciones pp también producen piones carga-

dos que posteriormente decaen en neutrinos. Aunque su deteccion resulta mas compleja,
los neutrinos presentan la ventaja clave de no sufrir absorcion. El trabajo de Sahakyan
et al. (2013) analiz6 especificamente la posible emisién de neutrinos HE de Cygnus X-
3, concluyendo que no se detectaron neutrinos por la sensibilidad de los experimentos
disponibles en ese momento. No obstante, dicho estudio utilizé la sensibilidad corres-
pondiente a un afio de operacién de IceCube [54] con datos de 2013. Seria relevante
actualizar este andlisis considerando la sensibilidad actual de IceCube y la capacidad de
deteccion de nuevos detectores como KM3NeT [55], que podrian proporcionar mejores

limites u observacion de sefal.
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