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Abstract

Characterization of the LST-1 telescope for gamma ray astronomy
and MAGIC for optical observations

Orlando Andrés Baquero Larriva

Gamma-ray astronomy offers a window to the most energetic phenomena in the
universe. This field of research has undergone a great development at the beginning
of the 21th century thanks to telescopes such as MAGIC (Major Atmospheric
Gamma-ray Imaging Cherenkov telescopes), which have motivated the construction
of the first gamma-ray observatory open to the entire scientific community, the
Cherenkov Telescope Array (CTA).

MAGIC is a system of two Atmospheric Imaging Cherenkov telescopes operating
in stereoscopic mode since 2012. The LST-1 telescope is the first Large-Size Telescope
of the northern site of the CTA observatory. The LST-1 has began its commissioning
phase in October 2018 and its first light took place in December of the same year.
Both the MAGIC and LST-1 telescopes are installed on the Roque de los Muchachos
Observatory on the Canary island of La Palma, Spain.

This thesis mainly addresses two studies. The first is the characterization of the
LST-1 telescope, and the second is the analysis of the optical observations made
with the central pixels of the MAGIC telescopes.

The main parameters that allow an evaluation of the performance of the LST-1
telescope have been obtained, using both Monte Carlo simulations and real data
from Crab Nebula observations. Results have also been obtained from observations
of the Active Galactic Nuclei Markarian 421, Markarian 501 and 1ES 1969+560.
The spectra obtained agree with those obtained by other telescopes for the basal
emission of these sources. We conclude that the performance of the LST-1 telescope
is already close to the design requirements.

Alternative methods to improve the analysis of LST-1 data have also been
investigated. They are based on including the calculation of the uncertainties of the
shower image parameters. These methods have been included in the CTA analysis
chain currently under development.

The central pixels of the MAGIC telescopes cameras were modified to allow
the observation of transient phenomena in the optical band. In this thesis the
performance of the two central pixels has been checked and especially the one in
the MAGIC-I camera, which was installed during the development of this thesis, in
February 2020. With them, the detection of the first occultation of a star by an
asteroid with MAGIC has been achieved. This opens up new possibilities for the
scientific exploitation of these telescopes in the field of optical astronomy.

Additionally, the author has actively participated in the maintenance of the
MAGIC On-Site Analysis Chain (OSA), in the development of the LSTOSA package
for the LST-1 telescope and in the data acquisition campaigns of the MAGIC tele-
scopes.

Vi



Resumen

Caracterizacion del telescopio LST-1 para astronomia gamma y de

MAGIC para observaciones Opticas

Orlando Andrés Baquero Larriva

La astronomia de rayos « ofrece una ventana a los fenémenos méas energéticos del
universo. Este campo de investigacién ha sufrido un gran desarrollo a principios
del siglo XXI gracias a telescopios como MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray
Imaging Cherenkov telescopes), los cuales han motivado la construccién del primer
observatorio de rayos vy abierto a toda la comunidad cientifica, la Red de Telescopios
Cherenkov CTA (Cherenkov Telescope Array).

MAGIC es un sistema de dos telescopios Cherenkov de imagen atmosférica que
opera en modo estereoscopico desde 2012. El telescopio LST-1 es el primer telescopio
de gran tamano LST (Large Size Telescope) del emplazamiento norte de CTA.
Este se encuentra en su fase de puesta a punto desde octubre de 2018, habiendo
tenido lugar su primera luz en diciembre del mismo ano. Tanto los telescopios
MAGIC como el LST-1 se encuentran instalados en el Observatorio del Roque de
los Muchachos en la isla de La Palma, Espana.

La presente tesis aborda fundamentalmente dos estudios. El primero es la
caracterizacion del telescopio LST-1, y el segundo es el andlisis de las observaciones
Opticas realizadas con los pixeles centrales de los telescopios MAGIC.

Se han caracterizado los principales parametros que permiten evaluar de manera
integral el funcionamiento del telescopio LST-1, utilizando tanto simulaciones de
Monte Carlo como datos de observaciones de la Nebulosa del Cangrejo. Se han
obtenido ademas resultados de observaciones de otras fuentes de rayos v como los
nucleos galdcticos activos Markarian 421, Markarian 501 y 1ES 1969+560. Los
espectros obtenidos concuerdan con los obtenidos por otros telescopios para la
emision basal de estas fuentes, corroborando el buen funcionamiento del telescopio.
De manera general, se concluye que el telescopio LST-1 muestra un comportamiento
cercano al de su disefio.

Se han investigado también métodos para mejorar el anélisis de los datos tomados
con el telescopio LST-1, basados en la inclusion del calculo de las incertidumbre
de los parametros de imagen. Estos métodos han sido incluidos en la cadena de
andlisis de datos que se estd desarrollando para CTA.

Los telescopios MAGIC tienen actualmente los pixeles centrales de sus cidmaras
modificados para permitir la observacién de fenémenos transitorios en el éptico.
En esta tesis se ha podido corroborar el correcto funcionamiento de los dos pixeles
centrales, y especialmente, el del nuevo pixel central de MAGIC-I que fue instalado
durante la realizacién de esta tesis, en febrero de 2020. Se ha conseguido con ellos
la deteccién de la primera ocultaciéon de una estrella por un asteroide con MAGIC,
abriendo nuevas posibilidades para la explotacion cientifica de estos telescopios en
el campo de la astronomia Optica.
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Adicionalmente, el autor ha participado activamente en el mantenimiento de
la cadena de andlisis On-Site (OSA) de MAGIC, en el desarrollo del sistema de
andlisis automatico LSTOSA para el telescopio LST-1, y en la toma de datos
con los telescopios MAGIC.



Proélogo

Motivacion

La puesta a punto de un telescopio de ultima generacién, como lo es el telescopio LST-
1, es siempre un proceso complejo que conlleva multiples dificultades. La principal
motivacion de esta tesis es caracterizar el comportamiento del telescopio LST-1 tanto
en condiciones reales de funcionamiento como con simulaciones de Monte Carlo. El
LST-1 es el prototipo de telescopio de gran tamano del proyecto CTA, el cual contara
con otros 3 telescopios iguales repartidos en el observatorio del hemisferio Norte. Es
por tanto necesario validar el correcto comportamiento de este primer telescopio
antes de construir el resto. Se ha desarrollado un estudio en este sentido que ha
permitido evaluar de manera integral el comportamiento de dicho telescopio.

El autor ha participado en la colaboraciéon LST analizando los primeros datos
obtenidos con el telescopio, principalmente de las observaciones de la Nebulosa del
Cangrejo y de los ntcleos galacticos activos Markarian 421, Markarian 501 y 1ES
19694-560, observados entre noviembre de 2019 y agosto de 2021.

Otra de las principales motivaciones de esta tesis ha sido evaluar el funcionamiento
de los pixeles centrales de los telescopios MAGIC. El andlisis de las observaciones de
ocultaciones de estrellas por asteroides con dichos pixeles centrales ha dado lugar a
la primera observacién positiva de este tipo de eventos con los telescopios MAGIC.

Estructura de la tesis

e El capitulo [1] introduce los aspectos basicos de la astronomia de rayos 7,
incluyendo una breve resena sobre el descubrimiento de esta radiacién, las
propiedades de los rayos césmicos, los mecanismos de aceleracion y la produccién
de rayos 7 en fuentes astrofisicas, asi como los principales tipos de fuentes de
rayos v galacticas y extragaldcticas.

e Las técnicas de deteccién de rayos v mas importantes, y las principales
caracteristicas de los telescopios MAGIC y del LST-1, se detallan en el capitulo

e Las cadenas de anélisis de los telescopios MAGIC y LST-1 se describen en el
capitulo

e Los sistemas de andlisis On-Site de MAGIC y del LST-1, en los que al autor
ha trabajado, se detallan en el capitulo

e La caracterizacion del telescopio LST-1 y los resultados del andlisis de sus
primeras observaciones se presentan en el capitulo [b| Se debe tener en cuenta
que en este capitulo los resultados obtenidos se basan en el estado del telescopio
hasta la primavera de 2021, por lo que no reflejan posibles mejoras introducidas
posteriormente en la calidad de los datos o en la cadena de analisis.

o En el capitulo [6] se estudia la inclusién del célculo de las incertidumbres de



Indice general

los parametros de Hillas, como un posible modo de mejorar la estimacion de
la energia, direcciéon y naturaleza de los eventos detectados por el telescopio
LST-1. Los resultados de este capitulo corresponden al estado del telescopio
LST-1 y al de su cadena de analisis en el invierno de 2020.

o El estudio realizado de las observaciones épticas con los pixeles centrales de
MAGIC se detalla en el capitulo

« Se incluye ademds dos apéndices, el apéndice [A que describe los pardmetros
de Hillas y el apéndice |B| que detalla el método de aprendizaje automaéatico
Random Forest.
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1. Astronomia de rayos =y

1.1 Introduccién

La astronomia de rayos gamma (+y) nos permite estudiar los fenémenos mas energéticos
del universo. Se cree que el origen de esta radiacién es no térmico, requiriendo la
aceleracién de particulas cargadas a velocidades relativistas, probablemente mediante
su confinamiento por intensos campos electromagnéticos y ondas de choque. Estas
particulas aceleradas interactian entre ellas y/o con fotones del medio, generando
fotones de altas energias. Las condiciones necesarias para su aceleracion podrian
darse en objetos astrofisicos como los remanentes de explosiones de supernovas, las
estrellas de neutrones, los nicleos activos de galaxias (AGNs, Active Galactic Nuclei)
con agujeros negros super masivos en su centro, entre otros.

El nacimiento de la astronomia de rayos ~ se remonta al descubrimiento de los
llamados rayos césmicos. Estos estan constituidos por particulas cargadas de muy
alta energia, en su mayoria protones y otros niicleos atémicos, neutrinos y fotones que
llegan a la Tierra provenientes del espacio exterior. En este capitulo se comenzara con
una breve resena histérica sobre el descubrimiento de los rayos cosmicos, describiendo
sus principales propiedades. A continuacién, se explicara cuales son los modelos més
importantes de aceleracion de particulas en entornos astrofisicos y los mecanismos
de radiacién no térmicos planteados como precursores de la radiaciéon . Por tltimo,
se describiran las principales fuentes astrofisicas de rayos ~.

1.2 El descubrimiento de los rayos césmicos

La historia del descubrimiento de los rayos césmicos, que derivé en el desarrollo de la
astronomia de rayos 7, tiene su génesis en 1900, cuando Paul Ulrich Villard descubre
la radiacién v [I], descrita como una radiacién penetrante que no es perturbada por
los campos magnéticos [2]. También en los primeros afos del sigo XX, se detecta
cierta radiaciéon desconocida observando que electroscopios originalmente cargados se
descargaban atn en la oscuridad y alejados de fuentes naturales de radiactividad. Se
sospecho en un primer momento que esta radiacién debia tener un origen terrestre
[3]. Esto seria refutado en 1909, cuando Theodor Wulf realizé mediciones de la
radiactividad en la cima de la torre Eiffel y evidencié que la radiaciéon no disminuye
con la altura, al contrario de lo esperado si su origen fuese terrestre.

Pasarian tres afios més hasta la que se considera como la primera deteccién formal
de rayos césmicos. Esta fue realizada por Victor Hess [4] en 1912 y la corroboraria
Wegner Kolhorster [5] en 1913. En ambos estudios se realizaron mediciones de
la ionizacién de la atmosfera con globos tripulados, verificando que la ionizaciéon
aumentaba con la altura sobre el nivel del mar. Esto evidencié que la radiacién
que creaba la ionizacién atmosférica y descargaba los electroscopios debia provenir
del exterior de la Tierra.

En 1925 Robert Andrews Millikan realiza estudios en aguas profundas en lagos y
observaciones en aeroplanos, confirmando las mediciones de Hess y Wegner. Con-
cluyendo que esta radiacion llega desde todas las direcciones y que es muy penetrante.
En 1926 acuna el nombre de "Rayos Césmicos", para referirse a las particulas que
generan esta radiacién, planteando ademds su relacién con la radiacién ~y [6].

Otro avance en la caracterizacién de los rayos coésmicos se da en 1927, con los
estudios de Jacob Clay y Hendrik Petrus Berlage [7], que establecen correlaciones de
la intensidad de los rayos césmicos con el cambio de latitud del punto de observacién
en la Tierra, concluyendo que estos rayos son afectados por el campo magnético
terrestre, como ocurre con las particulas cargadas.

En 1936 Victor Hess es galardonado con el Premio Nobel de Fisica conjuntamente
con Carl D. Anderson, quien habia descubierto el positrén, por su aporte en los
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estudios relacionados con los rayos césmicos.

Finalmente, entre 1934 y 1938 Brunno Rossi [8] y Pierre Auger [9] descubren
las cascadas atmosféricas extensas (EAS, Extensive Air Shower), las cuales son
producidas por rayos cosmicos primarios que al interactuar con la atmésfera generan
cascadas de particulas ionizantes. Estds cascadas tienen gran importancia en las
técnicas de deteccién de rayos v y serdn descritas en la seccién [2.2.3]

1.3 Propiedades de los rayos césmicos

Los rayos césmicos son ntucleos ionizados acelerados a altas energias compuestos
mayormente por protones en alrededor del 90%, por un 9% de particulas alpha («),
y siendo el resto nicleos mas pesados y electrones [10].

El estudio sobre el origen y propagaciéon de los rayos céosmicos no se desarrolld
hasta la década de los 60 del siglo XX, cuando se instalaron detectores de particulas en
satélites. Esto permitié medir el espectro de energia de las particulas que componen
los rayos cosmicos, el cual se puede describir por una ley de potencias:

N(E)= KE™®, (1.1)

siendo F la energia del rayo césmico, « el indice espectral y K un factor de normal-
izacion.

La figura muestra el espectro de energia para rayos coésmicos medido directa
e indirectamente con miiltiples instrumentos espaciales y terrestres. Como se puede
apreciar en la figura, el espectro se extiende por un amplio rango de energias,
abarcando hasta 10 érdenes de magnitud. El espectro a energias inferiores a los GeV
es debido al viento solar magnetizado, mientras que los rayos césmicos de energias
superiores se originan fuera del sistema solar. Es posible identificar en el espectro
(figura una regiéon denominada "rodilla" (knee) a 3 x 10'® eV, hasta la cual el
indice espectral es a ~ 2.7. Por encima de la rodilla, el indice espectral pasa de 2.7
a 3.1. Esto puede indicar que la composicién quimica de los rayos césmicos varia
alrededor de la region de la "rodilla", pasando a ser dominada por nicleos pesados
[11] hasta al menos los 10'7 eV. Se cree que en esta regién los rayos césmicos serian
producidos por remanentes de supernovas [12]. A energias de ~ 10! GeV, el espectro
se vuelve algo més plano debido a una segunda transiciéon. A esta parte del espectro
se le conoce como "tobillo"(ankle), y se considera que los rayos césmicos con energias
detectadas mayores tienen un origen extra-galdctico [13], [I4]. Es posible advertir
por tanto una transicién de rayos cosmicos de origen galactico a extra-galactico en
la regién del espectro desde la "rodilla" hasta el "tobillo".

A los rayos césmicos detectados a energias mayores de ~ 10'® GeV se los denomina
rayos césmicos de ultra alta energia (UHECR, Ultra High Energy Cosmic Rays).
Todavia se debaten los mecanismos de aceleracién que pueden generar estos rayos
césmicos. Estos rayos cosmicos de ultra alta energia ya no pueden ser confinados por
los campos magnéticos conocidos, y serian producidos por AGNs, explosiones de Rayos
Gamma (GRB, Gamma-ray Bursts) u otros eventos astrofisicos violentos [16], [11].

Se puede observar ademas en la figura que a partir de ~ 5 x 10%° eV hay
un déficit de eventos. Esto coincide con el limite tedrico superior a la energia
de los rayos cosmicos procedentes de fuentes lejanas, al que se lo conoce como
el corte "GZK", debido a que lo establecieron Greisen- Zatsepin-Kuzmin mientras
realizaban estudios del fondo césmico de microondas (CMB, Cosmic Microwave
Background) [I7]. A esta energia los protones se atendan muy fuertemente al
interaccionar con los fotones del CMB.
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(a) Espectro entre 10%eV y 10%1eV (b) Espectro entre 10'7eV y 1021eV

Figura 1.1: Espectro de rayos césmicos con datos de varios instrumentos. La linea verde representa
un ajuste a una ley de potencia con indice espectral o = 2.7. Gréficas tomadas de [15].

1.4 Mecanismos de aceleracion

Los rayos v cubren un amplio rango de energias , el cual se suele dividir en seis regiones:
baja energia (LE, Low Energy) por debajo de los 30 MeV, alta energia (HE, High
Energy) entre los 30 MeV y los 30 GeV, muy alta energia (VHE, Very High Energy)
entre los 30 GeV y los 30 TeV, ultra alta energia (UHE, Ultra High Enery) entre los
30 TeV y los 30 PeV, y energias extremas (EHE, Extremely High Energy) por encima
de los 30 PeV. Para explicar el origen de los rayos v a estas energias es necesario
primero establecer modelos de aceleraciéon de particulas cargadas hasta energias
relativistas, las cuales interactuardn posteriormente con el medio generando los rayos
~ detectados. A continuacién se describen los principales mecanismos de aceleracion.

1.4.1 Mecanismo de aceleracion de Fermi de segundo orden

Enrico Fermi en 1949 [I8] propuso un modelo estocéstico de aceleracién de particulas
en el cual las particulas colisionan con el medio interestelar, en particular con
nubes de gas magnetizadas.

Considerando la dispersién elastica entre una particula de masa m con velocidad
v y una nube moviéndose a una velocidad U, ambas a lo largo del eje z. Al
aplicar la conservacion de la energia y de la cantidad de movimiento en la colisién,
es posible derivar la velocidad final de la particula v’ tras la interaccién con la
nube, de la siguiente forma [I1]:

— M)v +2M
o= f;} U viou (1.2)
m

asumiendo M >> m. Si U tiene sentido contrario a v (figura [1.2a)), entonces
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vy = —v — 2U, y la particula gana velocidad. En el caso contrario si U y v tienen el
mismo sentido (figura [1.2b), v}; = —v + 2U, y la particula pierde velocidad.

(a) Caso I, la particula y la nube tienen direcciones (b) Caso II, la particula y la nube tienen la misma
contrarias direccién

Figura 1.2: Ilustracién de los dos tipos de colisiones del modelo de aceleracién de Fermi de segundo
orden. Gréfica tomada de [11].

La energia cinética de la particula, en el caso no relativista, antes del choque
es E = mv?/2. Tras la colisién, su energia a primer orden pasa a ser: E* =
m(—v =4 2|U|?)/2. El signo negativo corresponde al caso I y el positivo al caso I1. El
cambio en la energia cinética de la particula a primer orden (U/v), viene dado por:

AE~+4Y . B (1.3)
v

tomando U = |U|.
Las frecuencias de ocurrencia de los dos tipos de procesos, I y II, para una
particula con velocidad positiva en interacciéon con una distribucién aleatoria de
nubes, vendrian dadas respectivamente por:

v+ U v—U
= l 5 fII: I

siendo [ el camino libre medio de la particula. La energia promedio ganada
estocasticamente por unidad de tempo seria por tanto:

I1

(1.4)

AFE U 2U 8U?
— = fIAE+ fiilAE;p=4-— E-—=|— | E L.
At JIABL+ fnAbn v l ( lv > (1.5)

A partir de la expresién anterior se puede definir la constante temporal T]’c’ como:

(1.6)

La ecuacién [L.6 fué introducida por Fermi y es conocida como "mecanismo de
aceleracion de sequndo orden de Fermi', debido a que la dependencia de la ganancia
de energia con la velocidad de la nube U es cuadrética.

Pese a que Fermi propuso en 1949 que estos procesos podrian ser los principales
responsables de la aceleracién de los rayos césmicos, posteriormente el mismo Fermi
establecié que este mecanismo era muy poco eficiente para acelerar particulas a muy
alta energia, ya que la velocidad promedio de las nubes en el gas interestelar es muy
pequeiia, U < 3 x 10%m/s, resultando en una constante de tiempo demasiado grande:

lv B
T = 32 ™ 107 afios (L.7)
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para un [ tipico de 0.1 pc [11].

1.4.2 Mecanismo de aceleracion de Fermi de primer orden

En 1954 el mismo Enrico Fermi [I9] propuso un mecanismo de aceleracién de
particulas maés eficiente, también conocido como "mecanismo de aceleracion por
choques difusos" (DSA, Diffusive Shock Acceleration). Este proceso se da cuando
las particulas se mueven entre dos nubes que se aproximan entre si, o entre material
estelar separado por el frente de una onda de choque [11]. Irregularidades en los
campos magnéticos dispersan las particulas de modo que éstas atraviesan una y
otra vez (flujo arriba y abajo), la misma onda de choque. Las particulas pueden
experimentar un gran aumento de su energia al sufrir multiples choques con frentes
de ondas de choque supersénicas de direcciones opuestas [20].

Siguiendo la explicacién de [I1], se puede calcular la energia ganada por una
particula de velocidad v cuando sufre una colisién con un frente de onda de choque
con velocidad U, al ir o venir entre dos nubes magnetizadas que se aproximan entre
si. Tras multiples choques, v terminara siendo relativista v ~ ¢ >> U, y el cambio
de energia promedio para la particula vendria dado por:

4U
AEY=|=-— ) -(F 1.8
@B = (5) ® (18)

La energia promedio al atrevsar la onda de choque Ey/E;, y la probabilidad
de escape por cada iteracién P.,., conduce a una ley espectral de potencias de
la siguiente forma:

N(E)dE «< E-*dE (1.9)

El indice espectral a viene dado por [20]:

a=1+1n[1/(1 — Puy))/In[(Es/Ej] (1.10)

Este modelo requiere iinicamente que existan fuertes ondas de choque y particulas
con velocidades relativistas, condiciones que se pueden dar en AGNs, remanentes
de supernovas y en fuentes extragalacticas de radio [3].

1.5 Produccién de Rayos v

Las particulas cargadas relativistas, que han sido aceleradas por campos electro-
magnéticos y ondas de choque, al interactuar con el medio y entre si mismas son
capaces de generar fotones de muy alta energia mediante los mecanismos de radiacion
que seran descritos a continuacién.

1.5.1 Bremsstrahlung relativista

También conocida como radiacién de frenado, la radiacién Bremsstrahlung en
su caso relativista es la radiaciéon producida cuando un electrén es frenado por el
campo electrostatico de un nicleo atémico [2].

Si se considera un electrén con energia E, >> m.c?, dispersado por un ntcleo de
carga Z., se producird un fotén con energia E,. La secciéon eficaz de la interaccién
para producir un fotén con energia E. viene dada por [21]:
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dorg Z?
o5(Ee, Ey)dE,, = %@(Ee, E,)dE, (1.11)
v
donde 7y = €%/m.c? es el radio cldsico del electrén, o ~ 1/137.037 es la constante
de estructura fina, y ® se define como:

1+ (?)2 B ; (?)] « {m [W)} _ ;} (1.12)

para un nucleo desnudo, y

E,\? 2 (E, 191 1 E,
1+ <&> —g (EB)] X In <Zl/3> +9(1_E,e) (113)

para un nucleo completamente "protegido" por los electrones ligados.

La radiacion de Bremsstrahlung relativista es muy importante en astrofisica,
ya que los electrones relativistas al interactuar con los nicleos de los atomos
generan fotones con energias que en promedio son un tercio superiores a la energia
original del electrén [3].

®(E,, E,) =

®(E., E,) =

1.5.2 Radiacion sincrotron

La radiacién v de baja energia y rayos X puede deberse a la radiacion sincrotron.
Esta se origina cuando particulas cargadas relativistas son aceleradas por un campo
magnético, siguiendo una trayectoria helicoidal. Este proceso es el responsable
de la emisién de radio en nuestra galaxia, en los remanentes de supernovas y
en fuentes extragalacticas [3].

La emisién de fotones por el movimiento de una particula cargada en un campo
magnético se da con un dngulo de desviacion 6 ~ c¢?/E, entre la direccién del
movimiento de la particula y la del campo. La particula sigue una trayectoria
helicoidal y tendra un frecuencia angular dada por [2]:

2
pp = B mee (1.14)

mec F

siendo e y m la carga y masa de la particula respectivamente, B el médulo del
campo magnético, y £ = hv la energia de radiacién. La energia caracteristica de
los fotones emitidos viene dada por:

3heBsind [ E \*
Ee = 4T mec (m602> (1.15)

La radiaciéon emitida sigue un espectro continuo, el cual decae a partir de una
frecuencia critica w., a la que se emite la maxima potencia, dada por:

B § eBsinb

= IR 1.16
2 mec ( )

We

donde I' = E./mcc? es el factor de Lorentz de la particula. La tasa de energia
perdida por la particula debido a radiacién sincrotrén vendria a ser:
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2
dE, 2 e? oo
_ ( = ) — S <m662> Bsin?T (1.17)

1.5.3 Radiaciéon de curvatura

En la presencia de campos magnéticos fuertes, por ejemplo, en la magnetosfera de un
pulsar, las particulas cargadas tienden a seguir las lineas de campo. Estos campos
magnéticos pueden no ser uniformes y tener radios de curvatura R, pequenos, lo
que acelera las particulas generando radiacién. A esta radiacién se le conoce como
radiacion de curvatura, y es un caso particular de la radiacién sinctrotén.

La energia perdida por una particula debido a la radiacién de curvatura viene dada
por [2]:

dE, 2 ce?
- (%) =38 (1.18)

1.5.4 Dispersion Compton inversa

Las particulas aceleradas mediante los mecanismos descritos en la seccién [1.4, en
este caso electrones ultra-relativistas, pueden interactuar con fotones de baja energia
cediéndoles energia y generando asi fotones de muy alta energia. A este proceso se
le conoce como Dispersion Compton inversa. Esta dispersion se puede dividir en
dos casos de acuerdo al pardmetro £ = E.Epy,/(mec?)?, siendo E. y Ep, las energfas
iniciales del electrén y foton respectivamente. El caso & << 1 corresponde al limite
clasico llamado régimen de Thomson, ya que la seccién eficaz se puede aproximar a
la seccién eficaz de Thomson, definida por o = 8me/3m2ct ~ 0.665 x 10724 cm?.
En este caso, la energia promedio de los fotones emergentes viene dada por [2]:

4
(By) = 5 (Epn)T? (1.19)
La pérdida de energia de un electrén en un campo de fotones de densidad de
energia wpyy, en el regimen de Thomson se puede expresar como [22]:

dE, -

El caso £ >> 1 corresponde al caso ultra-relativista, conocido como régimen Klein-
Nishina [23]. En este limite el electrén cede la mayor parte de su energia al fotén,
siendo E, ~ E,. La seccién eficaz en este caso decrece dréasticamente y se define por:

3 mec? 2I'E 1
O'KN(Ee,Eph) = gO’T <E;h> In {(mecg) + 2} (1.21)

Finalmente la perdida de energia en este limite viene dada por [2]:

(dEe> B §CG w Mec? 21n KQEQ(EP}J) . 1}
e ) g TP (Eph) m2c? 2

<ot (70 | (EE)] vy

(Epn) m2c?

(1.22)
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1.5.5 Emisiéon por interacciones hadroénicas

Las particulas aceleradas en entornos astrofisicos, tales como protones relativistas
y otros nucleos atémicos, pueden colisionar de manera inelastica con el medio,
produciendo hadrones (piones, kaones y otros nucleones), los cuales a su vez pueden
dar lugar a rayos v de alta energia [24].

La interaccién més comtn es el choque entre protones, dado que los protones son
las particulas mas abundantes en los rayos césmicos y el hidrégeno es el elemento més
comun en el universo. En estas colisiones se producen un gran numero de mesones,
principalmente piones (7, 7~ y 7°), en proporciones similares [24]. Los piones
neutros, 7°, decaen muy rapidamente en fotones segtn la reaccion:

70—y (1.23)

Una caracteristica del espectro de los rayos v procedentes de la desintegracién
de piones neutros es que muestran un espectro con su maximo en:

2
c
E, = Mo 5 & 67.5 MeV (1.24)
Este espectro es independiente de la distribucién de energia de los piones 7°,
y encontrarlo en una fuente seria una prueba de la existencia de mecanismos
hadrénicos de emision.

1.6 Fuentes de rayos 7y

Como se ha descrito en las secciones anteriores, los rayos v se producen de manera
indirecta debido a las condiciones que se presentan en algunos eventos u objetos
astrofisicos. Hasta la fecha se han detectado cientos de fuentes de rayos v de muy
alta energia mediante miltiples instrumentos, como con los telescopios Cherenkov
de imagen atmosférica (IACTs, Imaging Atmospheric Cherenkov Telescopes), entre
los que destacan: MAGIC, VERITAS y H.E.S.S, con el observatorio de tanques de
agua HAWC y con el telescopio espacial Fermi-LAT (véase la seccién . La
figura [1.3) muestra la distribucién en el cielo de las fuentes de rayos v detectadas
en el rango de los TeV a finales de septiembre de 2020. Se puede observar en la
figura [1.3] que la mayorfa de las fuentes de rayos v pertenecen a nuestra galaxia,
ya que se concentran en el plano galdctico. Es posible dividir entonces las fuentes
de rayos v en dos grupos: fuentes galacticas y extragaldcticas.

A continuacién se describirdan las principales fuentes de rayos v mas relevantes
para esta tesis, a saber, los remanentes de supernova dentro de las fuentes galacticas,
v los ntcleos galacticos activos entre las extragalacticas. Finalmente, se describiran
brevemente las explosiones de rayos .

1.6.1 Fuentes galacticas: Remanentes de supernovas

Se conoce como supernovas a las explosiones que suceden al final de la vida de ciertas
estrellas masivas. La explosion hace que el material y la envoltura de la estrella sea
eyectado a grandes velocidades, lo que da lugar a la formaciéon de los remanentes
de supernova (SNRs, Supernova Remnants) [3].

Los remanentes de supernova se pueden clasificar en dos tipos, los llamados
pleriones, o nebulosas de viento de pilsar (PWN, Pulsar Wind Nebulae), que
contienen un pulsar en su interior y se observan como "llenos" de radiaciéon debido al
viento del pulsar, y los remanentes de tipo cdscara (shell-type). En los pleriones el

11
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Figura 1.3: Mapa del cielo con las fuentes de TeV detectadas. El fondo muestra el mapa del cielo
obtenido por el satélite Fermi-LAT. La zona del cielo visible desde la localizacién de los telescopios
MAGIC y LST-1 se muestra sombreada en azul. La leyenda muestra el tipo de fuentes detectadas.
Figura obtenida de [25].

pulsar se encuentra confinado dentro de la cascara del remanente de la supernova,
donde se da una interaccién entre particulas relativistas y los campos magnéticos
provenientes del pilsar. En los remanentes tipo cascara, la onda de choque de
la supernova, al expandirse a través del espacio, calienta el material del medio
interestelar produciendo una especie de céscara en expansién. Se generan ondas
de choque e interacciones hadroénicas capaces de producir rayos v a través de los
mecanismos de aceleracién de Fermi y mediante dispersién Compton inversa.

A continuacién se describiran las principales caracteristicas de la Nebulosa del
Cangrejo, ya que ha sido una de las fuentes analizadas mas relevantes para esta tesis.

La Nebulosa del Cangrejo

La Nebulosa del Cangrejo (R.A. 05734™31.971%, dec. +22°00™52.06°) [26] es quizas
la fuente de rayos 7 mas estudiada. Ha servido como objeto de calibraciéon para
miiltiples instrumentos astronémicos, los cuales la han estudiado en casi todas las
longitudes de onda del espectro electromagnético. Es un remanente de supernova del
tipo plerién, con un pilsar en su centro, llamado PSR J0534+4-220 o PSR B0531+21.
La nebulosa se encuentra localizada a 2.0+ 0.2 kpc desde la Tierra, y ha sido asociada
a la explosion de supernova registrada en el ano 1054 d.C por astrénomos chinos [11].

Dentro de la nebulosa se forman fuertes vientos magnéticos que transportan
particulas relativistas, en su mayoria positrones y electrones, las cuales pueden ser
aceleradas mediante los procesos de aceleracién de Fermi (véase las secciones m
y . Este flujo de particulas interactta con los campos magnéticos y fotones
circundantes, creando la nebulosa de viento de pulsar [27].

En la figura se puede observar la densidad espectral de energia (SED, Spectral
Energy density) de la nebulosa del Cangrejo obtenida con multiples experimentos,
tanto espaciales como terrestres. Se distinguen claramente dos componentes es-
pectrales. La de menor energia es debida a la emisién sincrotrén de las particulas
del viento del pulsar. Esta componente es la dominante por debajo de 1 GeV, y
fue medida con precisiéon en la década de los 90 por los instrumentos COMPTEL
(Compton Telescope) y EGRET (Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope),
ambos a bordo del telescopio espacial CGRO (Compton Gamma-Ray Observatory)
[28], vy méas recientemente con Fermi-LAT. La emisién por encima de 1 GeV se
atribuye a procesos de dispersién Compton Inversa, debidos a la interacciéon de los
fotones resultantes de la radiacién sincrotrén con los electrones de la nebulosa [29],
[30]. Esta componente presenta su maximo en torno a unos 50 GeV, energia a partir

12
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de la cual el espectro decae aproximadamente como una ley de potencias de indice
espectral —2. Esta ultima parte del espectro ha sido medida con instrumentos
terrestres, principalmente por telescopios de tipo Cherenkov como HEGRA [31],
HESS [32], VERITAS [33] y MAGIC [27].

Figura 1.4: Densidad espectral de energia de la nebulosa del Cangrejo obtenida por varios
instrumentos. La linea discontinua azul muestra el ajuste a la componente sincrotréon hasta los
300 MeV. El espectro debido a la dispersién Compton Inversa se ha calculado para tres valores
diferentes del campo magnético medio de la nebulosa: 100 uG con linea sélida roja, 200 G con la
linea discontinua verde y 300 uG con la linea discontinua azul. Figura obtenida de [11].

Figura 1.5: Espectro diferencial de energia de la nebulosa del Cangrejo obtenido con datos de los
telescopios MAGIC. Figura obtenida de [27].

!Este es el espectro que se suele utilizar en las simulaciones de Monte Carlo a la hora de simular
la deteccién de rayos gamma con TACTs.
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El flujo integral de la Nebulosa del Cangrejo para energias superiores a 1 TeV es
[11]:

fotones

Fy(>1TeV) = (2.1£0.1) x (1.25)

cm? s

El espectro diferencial, obtenido con datos tomados por los telescopios MAGIC
entre 2011 y 2012 [27], se muestra en la figura Cubre alrededor de tres décadas
de energia desde 50 GeV hasta mas de 30 TeV y se expande en siete érdenes de
magnitud en flujo. El espectro se puede ajustar a una funcién log-parabola, que
describe aproximadamente la emision por dispersiéon Compton Inversa, definida por:

—a+plog(E/Eo)
N ( £ ) (1.26)

az ~ "\ 5
donde « es igual a 2.47 £ 0.01 y 5 a —0.24 + 0.01.
Este espectro de la nebulosa del Cangrejo obtenido por MAGIC sera comparado

con los resultados obtenidos con el telescopio LST-1 en la seccién [5.3.3 de esta tesis.

1.6.2 Fuentes extragalacticas

La mayoria de fuentes de rayos « detectadas tienen su origen fuera de nuestra
galaxia, principalmente en AGNs.

En lo referente a fuentes extragalacticas, es importante mencionar el papel que
juega la luz de fondo extragalactica, ya que gran parte de la radiacion ~ originada
fuera de nuestra galaxia es absorbida por esta radiacion.

Absorcion de rayos v por la luz de fondo extragalactica

La luz de fondo extragaldctica (EBL, Extragalactic Background Light) es debida a
toda la radiaciéon producida por las estrellas y el polvo césmico desde el inicio del
universo. La figura [I.6 muestra el espectro caracteristico de dos picos de la luz de
fondo extragaldctica. El primer pico se ha relacionado con la componente estelar
y el segundo con una componente ligada con el polvo césmico.

Los rayos v de alta energia, al interaccionar con los fotones del EBL y CMB, crean
pares particula-antiparticula, fundamentalmente e*. A este proceso de absorcién se
le conoce como produccion de pares, y es el principal responsable de la absorciéon
de rayos 7 de fuentes extragalacticas [35].

Para més detalles sobre la luz de fondo extra-galactica se puede consultar [36], [35],
[37].

1.6.3 Niucleos Galacticos Activos (AGN)

Ciertas galaxias son consideradas activas porque emiten gran cantidad de radiaciéon
desde su centro, con componentes térmicas y no térmicas, cubriendo todo el espectro
electromagnético, desde longitudes de onda de radio hasta rayos . A este tipo
de objetos astrofisicos se les conoce como nicleos galdcticos activos (AGN, Active
Galactic Nuclei) [37]. Por comparacién, las galaxias "normales" emiten en un espectro
mucho mas estrecho, desde el infrarrojo cercano hasta el ultravioleta cercano y sus
nicleos son menos brillantes.

Se ha establecido que los centros de estas galaxias deben contener objetos
extremadamente densos, como agujeros negros supermasivos (SMBH, Super Massive

14



1. Astronomia de rayos =y

Figura 1.6: Espectro de la luz de fondo extragaldctica. Figura obtenida de [34].

Black Holes), con masas del orden de 10° — 107 M| [37]. Se cree que la radiacién
térmica en este tipo de galaxias se produce por materia extremadamente caliente
que forma el interior del disco de acrecié cercano al SMBH. En la zona interior del
disco puede también darse la aceleraciéon de particulas cargadas como electrones, y
producirse radiacién en el espectro éptico, ultravioleta y rayos X, debido a procesos
de dispersién Compton Inversa [I1]. Por su parte, la emisién no térmica, no siempre
presente, se produce por la aceleracién de particulas de alta energia que son expulsadas
en forma de chorros o jets de materia perpendiculares al disco. Las particulas
aceleradas en los jets alcanzan velocidades relativistas, y producen radiacién que
abarca todo el espectro electromagnético [I1].

La figura [1.7, ilustra como los AGN pueden ser catalogados segin el dngulo
bajo el cual son observados. A continuaciéon se resumen algunos tipos de AGN
segin el angulo de observacién de su jet.

Blazars

Los blazars son aquellos AGN en los que el jet apunta directamente hacia la
Tierra. Se los puede dividir en tres subclases, de acuerdo a sus propiedades
épticas espectrales [11]:

e FSRQ@s: Los FSRQ (Flat Spectrum Radio Quasars) o cudsares de radio de
espectro plano, tienen caracteristicas espectrales similares a las de los cudsares
(ver méas delante), con amplias lineas de emisién en su espectro éptico.

o BL Lacs: Conocidos como objetos de tipo BL LAC (Blazar Lacertae), presen-
tan gran variabilidad espectral en la emision en el dptico y rayos X. Clasicamente
presentan un espectro caracterizado por dos picos, siendo el primero de origen
sincrotron y el segundo por dispersiéon Inversa de Compton. Se los puede
dividir a su vez en tres subclases, de acuerdo a su distribucién espectral de

2® se refiere a masas solares.
3Estructura en forma de disco, compuesto de gas y polvo girando en torno a un objeto central
masivo.
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Figura 1.7: Ilustracién de un nicleo galdctico activo (AGN), que muestra sus diferentes
caracteristicas y como puede variar su clasificacion, segin el &ngulo en el que lo observa. Figura
obtenida de [11].

energia: BL Lac de baja energia (LBL, Low Energy BL Lac), si su frecuencia
vs muestra el pico de emisién sincrotrén en el infrarrojo (vs < 1014 Hz), BL
Lac de energia intermedia (Intermediate BL Lac), si el pico sinctrotrén se da
entre 10 < vy < 105 Hz, y finalmente BL Lac de alta energia (HBL, High
BL Lac), si el pico sincrotrén se da a energias con v, > 10'° Hz.

o Blazars de tipo desconocido: Los blazars de origen desconocido (BZU,
Blazars Unknown), muestran muchas caracteristicas de los blazars, pero o no
tienen espectro Optico, o no se ha podido identificar lineas anchas de emision.

Galaxias tipo Seyfert y Quasars

Las galaxias tipo Seyfert fueron nombradas asi en honor a Carl K. Seyfert quien
en 1943 realiz6é un estudio sistemético sobre galaxias espirales observando lineas de
emisién muy anchas en su espectro [38]. Los AGNs tipo Seyfert han sido clasificados
en dos tipos de acuerdo a la forma que muestran sus lineas de emisién, siendo mas
anchas las lineas de emisiéon de las Seyfert tipo I, debido a una mayor velocidad
del gas concentrado en su centro, y més estrechas las de tipo II, con menores
velocidades del gas central [39].

En 1963 Maarten Schmidt estudio la contrapartida 6ptica de la fuente de radio 3C
273 [40], descubriéndose los AGNs ahora denominados cudsares (QSRO, Quasi Stellar

Radio Sources). Los cudsares son AGNs mas brillantes y distantes que los tipo Seyfert.

Tanto los AGNs de tipo Seyfert como los cudsares son fuentes de ondas de
radio débiles que muestran una emisién continua en el rango 6ptico desde su regiéon
central. Muestran también ocasionalmente una fuerte emision de rayos X y a veces
un pequeno jet en radio. Existe también una correlacién entre la luminosidad de
los cudsares y la masa de su galaxia anfitriona, ya que los objetos més luminosos
se encuentran en el nicleo de las galaxias més masivas [11].
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Radiogalaxias

Este tipo de AGNs emiten ondas de radio y sus jets apuntan a dngulos de entre
15° y 45° con respecto a nuestra linea de visién desde la Tierra. No muestran
lineas de emision anchas, y su emisién nuclear es similar a la de los blazars pero
a menor escala [11].

1.6.4 Explosiones de rayos v (GRBs)

Las explosiones o rafagas de rayos <y, conocidas por sus siglas en inglés como
GRBs (Gamma-Ray Bursts), son explosiones cortas y muy intensas de rayos vy
de origen cosmoldgico. Son los eventos transitorios mas brillantes que se conocen
con luminosidades de 10°! — 1052 ergs [20]. Fueron detectadas por primera vez en la
década de los 60 del siglo pasado, por los satélites militares estadounidenses Vela
[41], cuyo fin era monitorear actividades militares de origen nuclear, realizadas por
la Unién Soviética en tiempos de la guerra fria.

Estos eventos astrofisicos se han clasificado en dos clases, atendiendo a la duracién
de su emision. Se denominan "GRBs cortos” a los que tienen una duracién inferior
a los dos segundos y "GRBs largos" a los que duran més de dos segundos [42]. Se
han asociado distintos tipos de progenitores a los dos tipos de GRBs. Debiéndose
los GRBs cortos a la fusién de estrellas compactas [43] (por ejemplo, estrellas de
neutrones) y los GRBs largos al colapso de estrellas masivas (por ejemplo, explosiones
de supernova) [44], [45], [46], [47]. La figura [L.8, muestra un esquema con los
progenitores de los dos tipos de GRBs.

Figura 1.8: Ilustracién de los progenitores asociados a los dos tipos de GRBs. Figura obtenida de
[48]. Créditos NASA y STScl
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Tanto en los escenarios de GRBs largos como cortos se producen jets bipolares
desde el centro de la explosiéon que se propagan a través de la envoltura de la estrella
colapsada, formandose una especie de envoltura o cocoon con el material que es
arrastrado por los jets. Esta estructura contiene mas energia en el caso los GRBs
largos que en los cortos [49]. Este proceso es el encargado de producir la primera fase
de la emisién, conocida como emision temprana (prompt emission), siendo esta la fase
de mayor energia y que ha sido tnicamente detectada por instrumentos espaciales,
como los telescopios SWIFT o Fermi-LAT. Cuando los jets atraviesan la envoltura
de la estrella en colapso, interactuan con el medio circundante a la explosién, dando
lugar a la segunda fase de la emisién, conocida como post-luminiscencia (afterglow),
en forma de una cola de menor energia [50]. Esta emisién ha sido detectada por
multiples instrumentos en varias longitudes de onda, siendo detectada por primera
vez por el observatorio espacial Beppo-SAXX en 1997 [51].

Los GRBs son eventos muy variables, y todavia es un campo abierto en la
astrofisica la identificaciéon de los de mecanismos fisicos responsables de su emisién
temprana. Se han planteado algunos modelos basados en emisién de tipo sincrotrén y
dispersién Compton Inversa [52],[53], [54], [55], que han sido capaces de reproducir el
espectro de algunos de los GRBs detectados. A su vez, se han desarrollado modelos
de choques relativistas de electrones que originan radiacion sincrotrén y describen
la emision de las post-luminiscencias [56]@

La primera deteccién de un GRB largo, en el orden de los TeV (0.1-2 TeV),
tuvo lugar en 2019, con la deteccién del GRB 190114C por los telescopios MAGIC
[59], [60]. La emisién detectada por MAGIC un minuto después del comienzo del
GRB correspondia la fase de post-luminiscencia.

1.7 AGNs analizados

El analisis de los primeros datos tomados con el telescopio LST-1 ha dado lugar a la
deteccion de tres fuentes de rayos v del tipo BL Lac, especificamente Markarian 421,
Markarian 501 y 1ES1959+650, las cuales seran descritas a continuacién.

Markarian 421

Markarian 421 (Mrk 421 R.A. 11"04™27.3139%, dec. +38°127™31.799%) [61] es un
AGN del tipo BL Lac de alta energia (HBL). Fue la primera fuente extragalactica
de TeV detectada por telescopios de tipo TACT, concretamente por el telescopio
Whipple en 1992 [62], y tiene un corrimiento al rojo de z = 0.031 [63].

Su espectro es el tipico de los objetos BL Lac, caracterizado por una estructura
de doble pico de origen no térmico. La figura muestra la distribucién espectral
de energia de Markarian 421 en un amplio rango de longitudes de onda, obtenida con
observaciones realizadas por varios instrumentos. La combinacién de las observaciones
de Fermi-LAT y MAGIC permitieron por primera vez la caracterizacién del segundo
pico de emision, el cual se extiende por cinco 6rdenes de magnitud en energia [11]. El
primer pico es originado por radiacién sincrotrén, debida a la aceleracién de electrones
y positrones que radian en el campo magnético del interior del jet [64]. Al segundo
pico se lo ha relacionado tanto con procesos de emision lepténicos como hadrénicos
[65], [66]. En los modelos lepténicos el segundo pico seria causado por dispersién
Compton Inversa y de fotones de baja energia que interactian con fotones originados

por la radiacién sincrotrén, segtin el mecanismo SSC (Synchrotron Self-Compton) [67].

4Para una exhaustiva revisién de las propiedades de los GRBs y sobre los modelos de emisién,
consultar las siguientes referencias: [20], [57], [58].
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Figura 1.9: Distribucién espectral de energia de Markarian 421 medida en varias longitudes de
onda por miltiples instrumentos. La linea discontinua roja muestra un ajuste al modelo lepténico
[66]. Figura obtenida de [11].

Por su alta variabilidad e intensidad Markarian 421 ha sido una de las fuentes TeV
de rayos v méas analizadas. La gran mayoria de las observaciones se han hecho cuando
la fuente se ha encontrado en estado de gran actividad, con flujos equivalentes a dos
o tres veces al de la Nebulosa del Cangrejo. Observaciones multibanda han permitido
establecer una correlacién directa entre los rayos X y los rayos 7 detectados (por
ejemplo [68], [69]), confirmando el modelo SSC.

Markarian 501

Markarian 501 (Mrk 501 R.A. 16753™52.2167%, dec. +39°45™36.609°) [70], es un
AGN catalogado como objeto BL Lac de alta energia (HBL). Fue la segunda fuente
de este tipo detectada por el telescopio Whipple [71], tras Markarian 421. Su
corrimiento al rojo es de z = 0.034 y ha sido ampliamente estudiada en todo
el espectro electromagnético.

La figura [I.10] muestra la distribucién espectral de energfa de Markarian 501 para
varias frecuencias medida con multiples instrumentos. Esta presenta la caracteristica
estructura de dos picos de los BL Lac, originados por emisién sincrotrén [72] y
dispersiéon Compton inversa respectivamente [73].

Markarian 501 ha mostrado gran variabilidad en su flujo, habiéndose detectado
varios periodos de gran actividad [75]. Su flujo tipico sobre 1 TeV corresponde
aproximadamente a un tercio del flujo de la Nebulosa del Cangrejo [76].

1ES1959+650

1ES1959+650 (R.A 19"59™59.8521°, dec +65°08™54.652°) [77] es un AGN de tipo
BL LAC de alta energia (HBL), detectado por primera vez en longitudes de onda
de radio por el radio-telescopio NRAO (National Radio Observatory) de 91 m del
observatorio Green Bank [78]. Posteriormente fue detectado en rayos X por el
observatorio Einstein [79], y en el rango de TeV por miultiples instrumentos [80], [81],
[82], [83], [84]. Al igual que otros objetos de tipo BL Lac, presenta gran variacién
en su emisién, habiendo sido estudiado detalladamente durante algunos periodos
de gran actividad (por ejemplo, [85], [83]).
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Figura 1.10: Distribucién espectral de energia de Markarian 501, obtenida por observaciones en
multiples frecuencias durante el 15 de Marzo y el 1 de Agosto de 2009. La leyenda identifica los
instrumentos utilizados para los flujos medidos. Figura obtenida de [74].

La figura [1.11 muestra la distribucion espectral de energia de 1ES1959+650, con
datos obtenidos por multiples instrumentos, durante un episodio de alta actividad

de la fuente. La emisién se ajusta bien a un modelo de emisién hadrénico [86], [87].

Figura 1.11: Distribucién espectral de energia de 1ES1959+650, obtenida por observaciones en
multiples frecuencias, el 13 de Junio de 2016. La curva negra muestra el modelo hadrénico ajustado
a los datos [86]. La leyenda identifica los instrumentos utilizados para los flujos medidos. Figura
obtenida de [87].
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2.1 Introduccion

La astronomia de rayos = estudia los fenémenos mas energéticos del universo,
centrandose en el analisis y caracterizacion de los fotones de alta energia, los cuales
son detectados mediante multiples técnicas y diferentes tipos de instrumentos. En
este capitulo se describirdn las principales técnicas de deteccion de rayos v y los
tipos de detectores, destacando los telescopios MAGIC y LST-1, con los cuales se
han obtenido los datos analizados en esta tesis.
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2.2 Técnicas de detecciéon

En las ultimas décadas se han desarrollado observatorios capaces de detectar radiacién
v de origen cosmico, tanto en el espacio como en tierra. En su gran mayoria
se basan en tecnologias procedentes de la fisica de particulas experimental. A
continuacién se describirdn las principales técnicas de deteccion de rayos -y, asi como
las caracteristicas del telescopio espacial Fermi-LAT, y de los telescopios Cherenkov
de imagen atmosférica MAGIC y LST-1 situados en tierra.

2.2.1 Detectores espaciales

La atmésfera de la Tierra absorbe o atenia la gran mayoria del espectro electro-
magnético, dejando pasar Unicamente las longitudes de onda de radio, parte del
infrarrojo y el 6ptico. A estos rangos de transparencia se les conoce como ventanas
atmosféricas (véase la figura 2.1). Esto ha hecho necesario construir instrumentos
espaciales capaces de detectar radiaciéon v antes de que ésta sea absorbida por la
atmosfera. La principal ventaja de este tipo de detectores espaciales es su capacidad
de identificar directamente los rayos . Su mayor desventaja es su area efectiva, ya
que al ser instrumentos espaciales el tamafio del detector estd limitado (~ 1m?),
perdiendo sensibilidad por encima de los 100 GeV.

Figura 2.1: Ilustracién de las ventanas atmosféricas. Figura obtenida de [48]. Créditos NASA.

El telescopio espacial Fermi-LAT

El telescopio espacial Fermi fué lanzado el 11 de Junio de 2008. Se encuentra
orbitando la Tierra a 565 km de altitud, estando compuesto por dos instrumentos de
deteccién de rayos 7, el telescopio de gran drea Fermi-LAT (Large Area Telescope)
y el monitor de explosiones de rayos v, GBM (Gamma-Ray Monitor).

e Fermi-LAT: cubre un rango de energia desde los 20 MeV hasta méas de 300
GeV, siendo capaz de medir el tiempo de llegada, la direccién y energia de cada
rayo v detectado, observando el cielo completo en 3 horas [11]. Estd compuesto
por dos subsistemas, consistentes en un detector de trazas o "tracker" y un
calorimetro. Cada subsistema consiste en una matriz de 4 x 4 de 16 médulos
(véase la figura . El detector de trazas estd compuesto de 36 detectores
de tiras de silicio intercaladas con 16 ldminas de tungsteno, que registran la
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trayectoria de las particulas cargadas. El 4rea efectiva es de ~ 6500 cm? a 1
GeV, con un campo de visién de ~ 2sr. En cuanto al calorimetro, éste esta
compuesto de una matriz de 8 capas de cristales de yoduro de cesio (Csl),
que permiten determinar la energia resultante de la conversion de rayos ~
en pares eT. Adicionalmente el detector de trazas se encuentra rodeado por
detectores de anti-coincidencia (ACD, Anticoincidence Detectors), compuestos
de centelladores pléasticos acoplados a tubos fotomultiplicadores. Los ACD
son utilizados en el proceso del trigger junto con el detector de trazas y el
calorimetro, para preservar Unicamente la senal proveniente de los rayos 7,
rechazando la producida por los rayos césmicos [11].

o Fermi-GBM: tiene un campo de visién de 9.5sr y es sensible a rayos X y rayos
~ con energias entre 8 KeV y 30 MeV. Esta compuesto por 12 centelleadores
de yoduro de sodio (Nal), sensibles desde unos pocos keV hasta 1 MeV, que
proporcionan la localizaciéon de las fuentes transitorias, y dos centelleadores de
germanato de bismuto (BGO), que cubren el resto del espectro desde ~ 150
keV hasta 30 MeV, solapandose con la sensibilidad de Fermi-LAT [11].

Figura 2.2: Tlustracién del telescopio Fermi-LAT. La parte superior es el detector de trazas, la

parte inferior el calorimetro y la regién en amarillo es un material aislante. Figura obtenida de [11].

Créditos, colaboracién Fermi-LAT.

2.2.2 Detectores basados en tierra

Como se dijo en la seccién anterior, la mayor desventaja de los detectores espaciales
radica en su pequenia area efectiva, lo que limita sus capacidades de deteccion
en el rango de los rayos v de alta energia. Para detectar fuentes astrofisicas a
mayores energias es necesario recurrir a detectores terrestres. Aunque la radiacién
v es absorbida por la atmoésfera terrestre, es posible detectar rayos v de muy alta
energia desde tierra debido a dos fenémenos. Uno es la formacion de las llamadas
Cascadas Atmosféricas Extensas, producidas por la interaccién de rayos cdésmicos
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y particulas cargadas con la atmosfera de la Tierra. Las particulas secundarias
producidas en estas cascadas pueden ser detectadas por los llamados detectores de
muestreo de particulas. El segundo fenémeno es la emisién de luz Cherenkov que
se produce al viajar las particulas cargadas de la cascada a una velocidad mayor
que la luz en el medio, en este caso la atmosfera terrestre. Los fotones Cherenkov
puede ser detectados por instrumentos instalados en tierra como los Telescopios
de Imagen Atmosférica (IACTs).

A continuacién se resumirdn las propiedades de las Cascadas Atmosféricas
Extensas, y el funcionamiento de detectores Cherenkov, centrandose en los telescopios

MAGIC y LST-1.

2.2.3 Cascadas Atmosféricas Extensas

Las particulas cargadas de alta energia, al interaccionar con los nicleos atmosféricos,
producen cascadas de particulas secundarias, conocidas como Cascadas Atmosféricas
Extensas (EAS, Extensive Air Showers) [88]. En su gran mayoria estas cascadas
son originadas por hadrones césmicos, aunque un pequeno porcentaje también son
producidas por rayos v y electrones, de entorno a un 1%, dando lugar a las Cascadas
Electromagnéticas descritas a continuacion.

Cascadas electromagnéticas

Las cascadas electromagnéticas generadas por rayos «v se producen tras la interaccién
de estos con los niicleos atmosféricos. La primera interaccién puede darse entre los
20 a 30 km sobre el nivel del mar, dependiendo de la energia del rayo v incidente.
El desarrollo de la cascada se debe a dos procesos principales. El primero es la
produccion de pares e, donde la energfa de los fotones es convertida en pares et en
el campo electrostatico de los nicleos de los 4tomos. El segundo proceso se da debido
a la produccién de fotones de alta energia por emisién de tipo bremsstrahlung (véase
la seccién , debido al frenado de los e* en el mismo campo electrostatico [89],
siendo este proceso relevante por encima de la energia critica de > 83 MeV. A partir
de este momento se da una reaccién en cadena, ya que los fotones bremsstrahlung
generan a su vez mas pares et. El proceso se repite miultiples veces perdiéndose
energfa en cada proceso, hasta que la energia de los e* decae por debajo de la energfa
critica. Cuando se llega a este punto, las perdidas por ionizacién dominan a la
emision por bremasstrahlung, alcanzando la cascada su méximo desarrollo cuando
la energia de los pares e es de unos 300 MeV.

Siguiendo el modelo de Rossi-Greisen [21], [90], que explica el desarrollo de una
cascada electromagnética, se puede definir el ntimero total de e~ y e' antes de
alcanzar la energia critica E., mediante la ecuaciéon de Greisen [91], que describe
la evolucion longitudinal de la cascada:

031
Vo

El valor de s = 0 identifica el inicio, s = 1 el maximo y s = 2 el final de la cascada.
La figura [2.3 muestra el desarrollo longitudinal de una cascada electromagnética
generada por rayos 7 utilizando la ecuaciéon de Greisen para diferentes valores
de la edad de la cascada s.

La edad de la cascada viene definida por:

N.(T) eTl1=31n(s)] (2.1)

'La produccién de pares es importante para fotones con energia mayor a 20 MeV. A energias
menores, los fotones son absorbidos por la atmésfera.
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3T

§ = ——
T + 20

donde:

Bo = In (E”> (2.3)

€c

siendo E, la energia del rayo « incidente y e, = 83 MeV la energia critica en el
aire. T es el espesor de la atmésfera dado por:

T =Ty e H/Ho (2.4)

H es la altura sobre el nivel del mar, Hy = 8.4 km es la escala tipica de altura
de la atmoésfera y:

Xaire

Th= ————
0 XopAcosf

(2.5)

Xaire ~ 1013 g/cm_2 es la masa de una columna de aire al nivel del mar, Xy =
37.2g/cm? es el camino libre de los electrones en el aire, y 6 el &ngulo de incidencia
de la cascada de aire.

Figura 2.3: Desarrollo longitudinal de una cascada electromagnética originada por rayos =,
utilizando la ecuacién Iﬂ [91]. Figura obtenida de [92].

El desarrollo lateral de la cascada se modela a través de la funcién de Nishimura-
Kamata-Greisen, conocida como férmula NKG [93], [10], [94]:

e ] e M (B N (2:6)

donde:
E;
Tm = () X() (2.7)

€c

es el radio de Moliere, cuyo valor es ry, ~ 78 m al nivel del mar, con E; ~ 21 MeV.
r es la distancia desde el centro de la cascada, N, es el niimero de e~ a un espesor
atmosférico dado y I" es la funcién Gamma I'(n) = (n — 1)!. La férmula [2.6|de NKG
es valida solamente para valores de la edad de la cascada en el intervalo 1.0 < s < 1.4.
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La densidad de particulas a una distancia perpendicular r desde el centro de
la cascada viene dada por [10]:

N.(T)

T) —
pN(Ta ) ,,472”

f(r) (2.8)

Esta aproximacién no tiene en cuenta ni el ensanchamiento de la cascada debido
a los efectos del campo magnético de la Tierra, ni las multiples dispersiones que se
dan entre las particulas cargadas y los electrones del ambiente, ni la ionizacién
y excitaciones atémicas.

Cascadas hadroénicas

Las cascadas hadrénicas son generadas por la interaccién de rayos cosmicos cargados
con la atmosfera de la Tierra. Lo méas usual es que la interaccién inicial tenga lugar
entre un protén y un nucleo atmosférico (N). En esta primera interaccién el nicleo
inicial puede fragmentarse en otros mas pequenos (N7, N2) y se suelen crear hadrones,
principalmente piones. Los piones neutros al desintegrarse casi inmediatamente
en dos rayos v dan origen a subcascadas electromagnéticas como las vistas en la
seccién anterior. Los piones cargados decaen en muones y neutrinos muénicos
[94]. Los muones pueden alcanzar el suelo o desintegrarse a su vez produciendo
electrones y neutrinos. Los ntcleos secundarios, o interacciones adicionales del rayo
c6ésmico inicial, dan origen a nuevas subcascadas hadrénicas. A continuacién se
representan las reacciones citadas. [94P}

p—i—N—)Nl—l-NQ—f—nlﬂ'i—anﬂ'o

0
T — 2y
(2.9)

Tri—>ui+1/u

pE = ettt

Estas cascadas tienen longitudes de absorciéon mayores que las electromagnéticas,
ya que los hadrones penetran maés facilmente la atmoésfera. Ademéds suelen ser mas
irregulares y difusas en su desarrollo que las cascadas originadas por rayos -, lo
cual resulta de utilidad a la hora de discriminar el origen de las cascadas detectadas
por instrumentos en tierra. Esta diferencia se puede apreciar en la figura 2.4 que
ilustra el desarrollo longitudinal de tres cascadas originadas por rayos -, protones
y nucleos de hierro simuladas al atravesar la atmoésfera terrestre.

Otra diferencia importante es que las cascadas de tipo hadroénico, al ser originadas
por particulas cargadas que son afectados por los campos magnéticos que encuentran
en su camino hacia la Tierra, llegan con direcciones aleatorias. Por ello la distribucién
de direcciones de incidencia es is6tropa, a diferencia de las creada por rayos ~y, que
no son afectados en su trayectoria por los campos magnéticos y por tanto siguen la
direccion de la fuente de la que proceden. Por lo que reconstruyendo la direcciéon
de la cascada se podria reconstruir la direccién original de los rayos v incidentes en
la atmésfera, y asi identificar la fuente que emitié la radiacién [94].

2Procesos similares se aplican a kaones y otras particulas, pero sus contribuciones son menos
relevantes.

26



2. Deteccion de rayos

Figura 2.4: Perfil longitudinal de tres cascadas simuladas al interaccionar con la atmésfera con
energia > 10 GeV, iniciadas por fotones de rayos =y, protones y nicleos de hierro. La componente
electromagnética se muestra en rojo, los hadrones en negro y los muones en verde. Figura obtenida
de [94]. Créditos colaboracién KASCADE.

2.2.4 Radiaciéon Cherenkov

Las particulas cargadas de las cascadas atmosféricas extensas, al atravesar la atmodsfera
terrestre con velocidades ultra-relativistas generan luz de tipo Cherenkov, que se
emite en el rango del 6ptico y del ultravioleta cercano [11]. La radiacién Cherenkov
se produce al darse una despolarizacién coherente en un medio dieléctrico, en este
caso la atmésfera, cuando la atraviesan particulas cargadas con velocidades mayores
que la de la luz en ese medio. Esta emisién se da a lo largo de un frente de
onda en forma de cono con un angulo 6. (véase la figura , con respecto a la
direccion de la particula, que cumple:

1
cosb, = — 2.10
3 (2.10)

n

siendo B, = v/c, la velocidad de la particula en unidades de la velocidad de la luz
en el vacio. El nimero de fotones emitidos por una particula cargada por longitud
de camino dz y por unidad de longitud de onda d\ es [95]:

d2Nph 5 5120,
— 2raZ
dedy Y T

donde « es la constante de estructura fina.

(2.11)
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2. Deteccion de rayos

El d4ngulo Cherenkov 6. aumenta a medida que la particula viaja hacia el suelo
debido al aumento de densidad de la atmoésfera, desde aproximadamente 0.2° a
una altura de 30km a 1.5° a nivel del mar. Este efecto origina la formaciéon de
un anillo de luz en el suelo, que cubre un area de 150 m de radio centrada en el
lugar de impacto de la cascada en tierra [95].

Para cascadas iniciadas por rayos v de energia intermedia (entre 50 y 500 GeV), el
efecto anterior causa que la distribucién radial de la luz Cherenkov presente un maximo
a distancias del eje de la cascada en torno a 120 m, dando lugar al llamado hump [95].

(a) Ilustracién de la polarizacién del medio inducida (b) Frente de onda de radiacién Cherenkov debido a
por una particula relativista. la depolarizacién del medio en el caso de v > c.

Figura 2.5: Esquema de la emisién de luz Cherenkov. Gréafica tomada de [95].

Detectores de muestreo de particulas

Las particulas secundarias provenientes de las cascadas atmosféricas extensa pueden
ser detectadas al llegar a tierra mediante detectores de muestreo del frente de particu-
las de la cascada, construidos con matrices de centelladores como el experimento
Tibet AS (Tibet Air Shower Array) [96], o con tanques de agua para la emisién de luz
Cherenkov como en el observatorio HAWC (High Altitude Water Cherenkov) [97].
Por lo general, este tipo de detectores se encuentran localizados a grandes alturas
con la finalidad de que sean capaces de detectar la mayor cantidad de particulas
posible a las energias méas bajas. Una de sus limitaciones es que les resulta dificil
discriminar el tipo de de cascada (hadrénica o electromagnética), ya que unicamente
tienen informacion de la parte final de la cascada que llega a tierra [95].

Telescopios Cherenkov de Imagen Atmosférica (IACTs)

Este tipo de telescopios logran alcanzar areas efectivas muy grandes, del orden de
~ 10° m?, detectando la radiacion Cherenkov emitida en las cascadas atmosféricas
extensas. Los fotones Cherenkov son reflejados por platos reflectores de mas de 10 m
de didmetro compuestos por espejos segmentados hacia una cdmara construida con
foto-multiplicadores situada en el plano focal. Una de la principales limitaciones de
estos telescopios es que poseen un pequeiio campo de visién, de entre ~ 4° y 8° [I1].

Los telescopios de tipo IACT son capaces de muestrear el desarrollo longitudinal
y lateral de las cascadas y estimar asi su direccién. Pueden ademaés reconstruir la
energia original de la particula primaria y discriminar entre las cascadas hadrénicas
y las originadas por rayos . Todo esto es posible gracias a la parametrizacién de las
imdgenes obtenidas de las cascadas, para més detalles véase el apéndice [A]

La figura ilustra una cascada originada por un rayo v de > 100 GeV observada
en modo estereoscépico por varios IACTs.
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2. Deteccion de rayos

Figura 2.6: Ilustracion de la técnica de imagen atmosférica de telescopios Cherenkov. Un rayo -y
entra en la atmésfera y origina una cascada electromagnética que es detectada por varios telescopios
Cherenkov, con los que se obtiene una imagen del desarrollo de la misma en la atmésfera. Figura
obtenida de [I1]. Creditos Prof. W. Hoffmann

A continuacién se describiran los telescopios Cherenkov de Imagen Atmosférica
MAGIC y LST-1, con los cuales se han obtenido los principales resultados de esta tesis.

2.3 Los telescopios MAGIC

Los telescopios MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov tele-
scopes) constituyen un sistema de dos telescopios de tipo IACT que se encuentran
separados entre si 85 m. Sus reflectores tienen un didmetro de 17 m estando formados
por espejos segmentados, cubriendo un campo de visiéon de 3.5°. Se encuentran
localizados en el archipiélago de las Islas Canarias, especificamente en la isla de
La Palma, Espana, dentro del Observatorio del Roque de los Muchachos (28.8° N,
17.9°W), a 2200 metros sobre el nivel del mar. La figura muestra una fotografia
de los dos telescopios MAGIC.

El primer telescopio MAGIC-I comenz6 a operar en modo monoscopico en 2004.
A este se le uni6 en 2009 el segundo telescopio MAGIC-II, conformandose un sistema
estereoscépico y mejorando su sensibilidad en un factor de 2. Posteriormente, entre
2011 y 2012 se cambi6 la electronica de toma de datos y la cdmara de MAGIC-
I [99], igualando los dos instrumentos y obteniéndose una marcada mejoria en
sensibilidad [100], [27].

El rango de energias cubierto por los telescopios, dependiendo de su modo de
observacion, va desde los 30 GeV hasta decenas de TeV. Gracias al gran tamano de sus
reflectores llegan a detectar cascadas con densidades de luz de 1 fotén Cherenkov/m?,
siendo ideales para la observacién de pilsares y fuentes extragalacticas lejanas como
los nicleos galacticos activos.
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2. Deteccion de rayos

Figura 2.7: Fotografia de los telescopios MAGIC, en el observatorio del Roque de los Muchachos.
Figura obtenida de [98]. Créditos, Daniel Lopez, IAC

Montura de los telescopios

Los telescopios MAGIC tienen una estructura de tubos de resina epéxica reforzados
con fibra de carbono. El peso total de cada telescopio es de unas 70 toneladas.
La cdmara se encuentra montada en un arco tubular de aluminio, asegurada con
cables de acero.

El sistema de seguimiento y apuntado es controlado por servomotores eléctricos
de 11 kW de potencia, 2 para el movimiento acimutal y uno para el movimiento
de elevacién en cada telescopio. Estos realizan movimientos de rotaciéon en dos ejes
perpendiculares a través de un rail circular. El peso total movido en el eje acimutal
es de 64 toneladas y de 20 toneladas en movimiento de elevacién. Su estructura
relativamente liviana permite el reposicionamiento de cada telescopio a una velocidad
de 7°/s. Esto permite alcanzar cualquier punto del cielo en menos de 25 s, una
condicién importante para la observaciéon de eventos transitorios como los GRBs. El
apuntado del telescopio es controlado por codificadores de eje que ajustan la posicion
de los motores a una frecuencia de 1 kHz. Adicionalmente la direccién de apuntado
se verifica por una cdmara "starguider', instalada en el centro del plato reflectante.

Sistema 6ptico

Cada telescopio MAGIC cuenta con un reflector de forma parabdlica de 17 m de
didmetro con una superficie reflectante de 236 m?2. La relacién entre la focal y
el didmetro es de f/D = 1.03, lo que proporciona una distancia focal de aprox-
imadamente 17 m.

El telescopio MAGIC-I estaba formado originalmente por 964 espejos cuadrados
de ~ 0.25m? agrupados en paneles de 4 espejos cada uno, algunos de los cuales se
han ido sustituyendo por espejos de 1 m?. En MAGIC-II se tienen 247 espejos de
~ 1m? (vedse la figura . La reflectividad promedio aproximada de los espejos
es del ~ 80%. Los paneles de espejos se anclan a la estructura del reflector en tres
puntos, uno fijo y los otros dos moviles, que por medio de actuadores son controlados
de forma computarizada por un sistema de control activo de espejos (AMS, Active
Mirror control System). El sistema AMS permite corregir la deformacién del reflector
en funcién de la posicién de observacion.
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2. Deteccion de rayos

Camara

La cAmara instalada en cada telescopio esta conformada por 1039 foto-multiplicadores
(PMTs), dispuestos en grupos de 7. La cdmara tiene forma circular con un didmetro
de alrededor de 1 m y un campo de visién de ~ 3.5°. Cada foto-multiplicador, de
la marca Hamamatsu, tiene un didmetro de 25.4 mm y una eficiencia cuantica de
~ 32% en las longitudes de onda tipicas de la luz Cherenkov, y tiempos de respuesta
del orden de 1 ns (vedse la figura [2.8D).

(a) Fotografia de un panel de espejos de los telescopios MAGIC.

(b) Fotograffa de la cAmara de uno de los telescopios
MAGIC.

Figura 2.8: Fotografias de un panel de espejos y la cdmara de uno de los telescopios MAGIC.
Figuras tomadas de (a) [101] y (b) [102]
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2. Deteccion de rayos

2.4 La Red de Telescopios Cherenkov (CTA)

El proyecto CTA (Cherenkov Telescope Array) [103] o Red de Telescopios Cherenkov,

constituye la préxima generacién de observatorios de rayos v de muy alta energia.

CTA contard con dos observatorios de telescopios de tipo IACT, que seran construidos
uno en el hemisferio norte, en el Observatorio del Roque de los Muchachos en La
Palma, Espafna, y otro en el hemisferio sur en Paranal, Chile. Se construiran
telescopios de tres tamanos distintos para poder cubrir el rango de energia entre los
20 GeV y los 300 TeV: los telescopios de gran tamano (LST, Large-Sized Telescope),
los telescopios de tamano medio (MST, Medium-Sized Telescope) y los de tamafio
pequenio (SST, Small-Sized Telescope).

2.4.1 Telescopio de gran tamaifio (LST)

Los telescopios de gran tamano LST permitiran cubrir principalmente el rango de
energia de 20 a 150 GeV. Se tiene planificada la construccién de cuatro de ellos
en cada uno de los observatorios de la colaboracién CTA, tanto en el hemisferio
sur como en el hemisferio norte.

El LST-1 es el primer prototipo de este tipo de telescopios, y fue inaugurado en el
Observatorio del Roque de los Muchachos, el 10 de octubre de 2018. Las principales
caracteristicas del telescopio LST-1 se resumen en la tabla[2.1. A continuacién se
resumiran brevemente sus principales elementos. Para obtener informacién mas
detallada, se recomienda consultar las referencias: [104], [105], [106] y [107]. La
figura muestra una fotografia del telescopio LST-1 tomada en septiembre de 2020.

Figura 2.9: Fotografia del telescopio LST-1 en el Observatorio del Roque de los Muchachos, tomada
en Septiembre de 2020. Creditos A. Baquero
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2. Deteccion de rayos

Parametros épticos

Tipo de reflector

Longitud focal

f/D

Area reflectante

Area efectiva reflectante

PSF preliminar en eje ON

PSF preliminar en eje OFF
Precision de seguimiento preliminar
Precisién de apuntamiento

1-espejo, parabdlico
28 m

1.2

396 m?

368 m?

0.05°

0.11°

20 arcseg

14 arcseg

con y sin sombra
incluye sombra

a 1° de eje OFF
RMS, precisién en linea
RMS, luego de calibracién

Parametros de la caAmara

Dimensiones (Largo x Alto x Ancho)
Peso

Numero de pixeles

Tamano lineal de pixel

Campo de visién por pixel

Campo de visién de la cimara
Campo de visién de regién del trigger
Velocidad de muestreo

Tamano de buffer andlogo

Tasa de lectura

Tiempo muerto

28m x2.9m x 1.15m

< 2000 kg

1855

50 mm, incluye concentrador de luz
0.1°

4.5°

4.5°

1 GS/s

4 us

7.5 kHz (requerida) 15 kHz (objetivo)
5% a 7.5 kHz

PMT de 1.5"

para trigger de hardware estéreo

Parametros mecanicos

Peso total

Velocidad de reposicionamiento
Rango de direccionamiento zenital
Rango de direccionamiento
Inercia de elevacion

Inercia azimutal

Posicién de aparcamiento

Altura de acceso a la cdmara

103 toneladas

20 s

0° a 95°

408

~ 6000 ton m?

~ 12000 ton m?
angulo zenital 95°
13 m sobre tierra

suma de las partes méviles
para 180° en azimut

asegurado en la torre de la cimara
en posicién de aparcamiento

Tabla 2.1: Principales pardmetros del telescopio LST-1. Tabla tomada de [104].

Montura

La estructura del telescopio LST-1 se encuentra compuesta en su parte inferior por
tubos de acero. El soporte del reflector esta fabricado con plastico especial reforzado
con fibra de carbono (CFRP), tubos de acero y aluminio [104].

El sistema de direccionamiento y movimiento del telescopio en la direccién de
elevacién utiliza dos servomotores eléctricos y cuatro servomotores adicionales para
el movimiento azimutal. Este sistema permite dos modos de operacién: uno de
seguimiento, donde se limita la velocidad del telescopio, y otro de movimiento rapido

que limita el momento de torsién y permite equilibrar la carga que soporta cada motor.

El telescopio es capaz de reposicionarse 180° de azimut en aproximadamente 20 s
[104], [106]. La figura ilustra el disefio estructural y los principales componentes
del telescopio LST-1.

Sistema o6ptico

El LST-1 cuenta con un reflector de 23 m de didmetro y una distancia focal de 28 m,
compuesto por 198 espejos hexagonales de 2m? cada uno, formando un superficie
reflectante total de 396 m?. Los espejos tienen una reflectividad absoluta entre
300 nm y 500 nm mayor del 85%, y han sido construidos utilizando la técnica
de depresion en frio (cold slump technique), con una configuracién de sandwich
compuesta por dos hojas de vidrio que contienen en su interior una estructura en
forma de nido de abeja de aluminio [104], [106].
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2. Deteccion de rayos

Figura 2.10: Disefio del telescopio LST-1 y sus componentes. Figura tomada de [105].

El reflector cuenta con un sistema activo de control de los espejos (AMS, Active
Mirror control System), el cual controla dos actuadores para cada espejo. Esta
disposicion permite ajustar los espejos para mejorar el enfoque total del reflector
en cualquier momento [104], [106].

Camara

La camara del telescopio LST-1 tiene un peso de 2 toneladas. Esta formada por 265
modulos, cada uno compuesto de 7 tubos foto-multiplicadores (PMT), conformando
una matriz de 1855 pixeles. Los PMTs, del modelo R11920-100 de Hamamatsu,
tienen una eficiencia cuédntica pico del 42% [104].

Cada uno de los 265 moédulos cuenta con un sistema electronico de lectura basado
en el chip DRS4 (Domino Ring Sampler version 4), con una configuraciéon en cascada
que utiliza varios de estos chips para aumentar el tamano del buffer analégico que
guarda temporalmente la senal. La estrategia de trigger ha sido disenada de acuerdo
a las caracteristicas de evolucion temporal de la sefial Cherenkov y las propiedades
topolégicas de las cascadas atmosféricas [104]. Las senales analégicas se dividen en
dos ganancias, alta y baja, para aumentar el rango dindmico, y tras el trigger son
digitalizadas y procesadas por algoritmos dedicados capaces de identificar destellos
de luz extremadamente breves y compactos.

2.4.2 Telescopio de tamaiio medio (MST)

Los telescopios de tamano medio, MST, dominan la sensibilidad de los observatorios
de CTA en el rango de los 150 GeV a los 5 TeV. Se ha planificado construir en
total 40 telescopios de este tipo, 25 en el observatorio del hemisferio sur y 15
en el hemisferio norte.

El diseno de los MST incluye un plato reflectante de 12 m de didmetro, segmentado
en 86 espejos hexagonales de 1.2 m de longitud, conformando una superficie reflectante
de mas de 88 m? con una distancia focal de 16 m.
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Se han disenado dos tipos de camaras, ambas con un campo de visién de algo més
de 7.5°, que utilizaran el mismo tipo de tubos foto-multiplicadores, pero tendran
diferentes arquitecturas internas, diseno de digitalizacion y trigger. Su sensibilidad

y gran campo de visién permitird una rapida cobertura del cielo en rayos v [108].

La figura muestra el disefio estructural del telescopio MST y una fotografia
del prototipo de MST construido en Berlin.

(b) Fotografia del prototipo de MST, con
camara de tipo NectarCAM construido
(a) Esquema de la estructura del prototipo de MST. en Berlin-Adlershof.

Figura 2.11: Esquema y fotografia de la estructura del prototipo de telescopio MST. Figuras
tomadas de [108].

2.4.3 Telescopio de tamaifio pequeiio (SST)

Los telescopios de tamano pequenio SST cubriran un rango de energia entre unos pocos
TeV y los 300 TeV. Se han planificado 70 de ellos que seran instalados inicamente en
el observatorio del hemisferio sur de CTA, ya que su propésito es la deteccién de los
rayos v de mayor energia, los cuales en su mayoria provienen del plano galdctico.

El disenio de los SST se basa en una configuraciéon de tipo Schwarzschild-Couder
de doble espejo, con una cadmara basada en foto-sensores de silicio (SiPM), un
espejo principal de 4.3 m de didmetro, segmentado en forma hexagonal, y un espejo
secundario de tipo monolitico de 1.8 m. Los SSTs cubrirdn un campo de visiéon
de 10° y tendran una distancia focal de 2.15 m [109]. La figura muestra
un disenio del prototipo SST.
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Figura 2.12: Disefio del telescopio SST. Figura tomada de [I10]. Crédidos de G. Pérez, IAC, SMM
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3. Andlisis de datos de los Telescopios MAGIC y LST-1

3.1 Introduccion

En este capitulo se resumiran los principales pasos de la cadena de analisis de los
telescopios MAGIC y LST-1. Estos telescopios tienen esquemas de andlisis similares,
aunque existe una diferencia fundamental entre ellos. Como se describié en las
secciones [2.3 y los telescopios MAGIC cuentan con la posibilidad de realizar
reconstruccién estereoscépica de la energia y direcciéon de las cascadas atmosféricas,
mientras que el telescopio LST-1 dnicamente puede realizar reconstruccion de
tipo monoscopico.

3.2 Andlisis de datos de MAGIC

El anélisis de datos en los telescopios MAGIC comienza con el tratamiento de los
datos de bajo nivel de las senales registradas por los foto-multiplicadores, pasando
por la extraccién y calibracién de dichas sefales, la reconstruccion de las imagenes
y la parametrizacion de las mismas, para posteriormente reconstruir la direcciéon y
energia de la cascada detectada, y separar las cascadas de origen hadrénico de las
originadas por rayos . A continuacién se resumiran cada una de estas etapas.

3.2.1 Extraccion de la senal y calibracion

Los datos de bajo nivel o en crudo de los telescopios MAGIC se graban en ficheros
binarios. Estos ficheros contienen las sefiales producidas por todos los pixeles de la
camara, para cada evento que ha sido aceptado por el sistema de trigger. Ademas,
en otros ficheros se guarda la informacién generada por los subsistemas de los
telescopios, tales como informacién relativa al sistema de seguimiento, el sistema
de trigger o la estaciéon meteorolégica [I11].

La senal analégica a la salida de cada pixel se muestrea a una frecuencia de hasta 2
Gmuestreas/s, guarddndose 50 muestras por pixel cada vez que se registra un evento.
A partir de ellas se obtiene informacion especifica de la carga y el tiempo de llegada
del frente de fotones Cherenkov en cada pixel. La carga corresponde al niimero total
de fotones que llegan al foto-multiplicador, es decir la intensidad de la senal, que al
ser integrada en los pixels de toda la camara, da una medida de la energia original
de la cascada. El tiempo de llegada de los fotones permite discernir posteriormente
qué fotones pertenecen a una cascada y cuales pueden ser parte del ruido de fondo.

Para la extraccion de la senal se utiliza un algoritmo de ventana deslizante
(véase [112]) y la conversién de la senal registrada a fotones se realiza mediante
el método del factor-F (véase [113]).

3.2.2 Limpieza y calculo de parametros de imagen

Una vez extraida la senal y realizada la calibracién de los eventos, es posible obtener las
imagenes de las cascadas. Estas deben ser limpiadas con el fin de eliminar el ruido de
fondo nocturno (NSB, Nigth Sky Background) y ruidos de origen electrénico, mediante
un filtrado que permita preservar tnicamente la informacion relevante de la cascada.
En la colaboracion MAGIC este procedimiento se lleva a cabo utilizando un algoritmo
de limpieza de imagen llamado SumImageCleaning (véase [114]). En este algoritmo
se suman las senales de los pixeles mds intensos para mejorar la relacion sefial/ruido.

Tras la limpieza de la imagen, ésta es parametrizada para reducir la informacién
de la cascada Unicamente a la necesaria para la reconstrucciéon de la energia y
direccién de la misma, asi como para su clasificacién, como cascada hadronica
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0 v. A estos pardmetros se les conoce como Pardmetros de Hillas, los cuales
se describen en el apéndice

3.2.3 Seleccién de la calidad de los datos

Los datos de MAGIC pueden verse afectados por multiples circunstancias, como
pueden ser condiciones atmosféricas adversas, la presencia de luna, un mal enfoque
de los espejos, fogonazos en la cdmara por la luz de coches que pasen cerca de los
telescopios, entre otros. Para el analisis adecuado de los datos se deben tener en
cuenta estos factores, ya que pueden afectar sustancialmente la calidad de los mismos
y es probable que requieran un tratamiento especial, diferente al que se realiza con el
analisis estandar. Esta seleccién de datos se la realiza mediante los programas Quate
y Pasta, que forman parte de MARS [111], los cuales generan informes con multiples
parametros que permiten a los analistas verificar la calidad de las observaciones.

3.2.4 Reconstruccion estereoscépica

Para la reconstruccién estereoscéopica se emparejan los eventos que hayan sobrevivido
a los procesos de calibracién y limpieza de los dos telescopios. La direccion del evento
puede ser reconstruida mediante la interseccién de los ejes principales de la elipse de
los pardmetros de Hillas (véase el apéndice . De la reconstruccion estereoscépica
se obtiene también informacién relativa a la distancia entre el eje de la cascada y
la posicion del telescopio, llamada pardmetro de impacto, asi como de la altura a
la que la cascada alcanzé su méximo desarrollo [100].

3.2.5 Reconstruccion de la direcciéon de la cascada

En el andlisis estdndar de MAGIC para la reconstrucciéon de la direccién original
de los rayos v se utiliza el método DISP (Distance between the Image centroid
and the Source Position) [I15, [100], el cual calcula la distancia entre el centro de
gravedad de la imagen y la posicién de la fuente. Este parametro es calculado
para cada telescopio utilizando la técnica de aprendizaje automatico de Random
Forest (RF) (véase el apéndice [B.

Para el entrenamiento del modelo de RF se utilizan simulaciones de eventos
de Monte Carlo con los pardmetros de imagen que dan informacién de la forma
de la elipse, utilizandose principalmente los parametros width, length, leakage y
time gradient (véase el apéndice [A).

Una vez calculado el parametro DISP para cada telescopio, se combinan las
imagenes de los dos telescopios y se calculan las cuatro distancias angulares posibles
entre las posiciones reconstruidas, escogiéndose el par que dé la menor separaciéon
angular [100]. La figura [3.1 ilustra la reconstruccién de la direccién de la cascada
con los dos telescopios a partir del método DISP.

3.2.6 Estimacion de la energia

La estimacion de la energia, para cada telescopio por separado, se realiza con un
modelo de RF entrenado con los principales pardmetros de imagen de simulaciones
de Monte Carlo. El parametro de imagen maés relevante es size, ya que tiene relacion
directa con la energia del rayo  primario.

En el caso del analisis estereoscépico se utilizan tablas multidimensionales de
inspeccion look-up tables, de las cuales se derivan estimadores individuales de energia
promediados para los dos telescopios. Para esto se utiliza un modelo de la distribucién
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Figura 3.1: Reconstruccién de la direccion de la cascada utilizando el método DISP. Los ejes
principales de las imagenes de la cascada obtenidas por cada telescopio, estan representadas con
lineas discontinuas. Las 2 posibles posiciones de DISP para cada telescopio (1A, 1B, 2A, 2B) se
muestran con circulos vacios. Las 4 posibles distancias angulares (1A-2A, 1A-2B, 1B-2A, 1B-2B), se
muestran con lineas punteadas. La distancia reconstruida final se muestra con un circulo negro, y se
ha calculado como el promedio ponderado de los puntos més cercanos 1 y 2. La posicién real se
muestra con un diamante. Figura tomada de [100].

de la luz de una cascada en funcién del pardmetro size, de los parametros de
impacto (definidos por las distancias ortogonales entre los ejes de la cascada y
los telescopios), de la altura donde la cascada alcanza su desarrollo maximo y del
angulo cenital de la observacion [116].

3.2.7 Separacién vy/hadrén

La separacién «y/hadrén se la realiza con modelos de RF de clasificacion, descritos
en el apéndice entrenados con pardmetros de imagen, parametros temporales
de la cascada y pardmetros estereoscépicos. Al aplicar el modelo a una muestra
de datos reales se obtiene el pardmetro de clasificaciéon llamado Hadronness, el
cual es una medida de la probabilidad de que la cascada haya sido iniciada por
un hadrén. Su valor va de 0 hasta 1, correspondiendo 0 a la menor probabilidad
de que el evento corresponda a un hadron.

Las muestras de entrenamiento de los modelos de RF de clasificaciéon pueden
ser muestras de Monte Carlo puras (protones y rayos 7 simulados), o muestras
combinadas de rayos v de Monte Carlo con datos reales de fondo. En cualquier
caso, siempre se deben utilizar muestras diferentes para el entrenamiento y para la
aplicacion del modelo con el fin de evitar sesgos en los resultados finales.

3.3 Cadena de analisis del telescopio LST-1

Coémo se menciond en la seccién el telescopio LST-1 es el primer prototipo
de los telescopios de gran tamafio de la colaboracién CTA, el cual se encuentra
en su etapa de puesta a punto y operard en modo monoscopico hasta que sus
companeros LST-2-4 sean construidos.
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Nivel de datos Descripcién

RO Datos crudos (raw data) tomados por el telescopio (o simulaciones de Monte Carlo)

R1 Datos calibrados

DLO Datos reducidos desde RO

DL1 Datos de imagenes limpias y parametros de imagen

DL2 Reconstruccién de pardmetros de la cascada (energia, direccién) y separacién +y/hadrén
DL3 Seleccién de eventos de tipo v con funciones de respuesta del instrumento IRFs

DI4 Datos de alto nivel, espectro de energia, curvas de luz y mapas del cielo

DL5 Datos de legado, catdlogos de fuentes de rayos v de CTA

Tabla 3.1: Modelo de datos LST-1, basado en [118].

La cadena de anélisis del telescopio LST-1 utiliza el software cta-Istchain
el cual es una coleccion de programas escritos en Pytho dedicados al andlisis
monoscéopico, con una alta dependencia de ctapip el cual es el software encargado
del anélisis de bajo nivel para la colaboracion CTA, basado también principalmente
en programas escritos en Python.

De manera andloga a lo que ocurre con los telescopios MAGIC, la cadena de
andlisis del LST-1 se encarga del tratamiento de los datos desde el andlisis de los
datos crudos de bajo nivel, pasando por la calibracién de los eventos, la limpieza y
parametrizacién de las imégenes, la reconstruccion de la direccion y estimacién de la
energia de la cascada, y de la separacién v/hadrén de los eventos. Este andlisis se
realiza tanto para los datos reales tomados por el telescopio como para simulaciones
de Monte Carlo [I17], las cuales son utilizadas en el entrenamiento de modelos
de Random Forest, lo que permite estimar la direccién y energia de los eventos y
clasificarlos como debidos a rayos v o a hadrones. Los datos en cada etapa del analisis
han sido definidos de acuerdo a un modelo de datos que se describe en la tabla

A continuacién se describirdn cada una de las etapas de la cadena de andlisis
del telescopio LST-1.

3.3.1 Extraccion de la senal y calibracién

La cadena de analisis inicia con el proceso de extraccién de la senal de cada pixel
para los eventos que han sido aceptados por el sistema de trigger, para los canales de
alta y baja ganancia de la cAmara. De cada pixel se guardan 40 muestras a partir
de 4096 muestras de DRS4. Posteriormente se substrae la luz del fondo nocturno
(NSB) y el ruido producido por la cadena de adquisicién, en el proceso conocido como
"substraccién de pedestales" Para obtener el pedestal de cada canal se generan
unos ficheros especiales, llamados runs de pedestal. Los valores de pedestal son
extraidos por un programa dedicado de cta-Istchain y almacenados en ficheros en
formato hdf5 [120]. En la figura 3.2 se ilustra la sefial de un pixel en los canales
de alta y baja ganancia, antes y después de la calibracién.

Tras sustraer el pedestal se realiza la extraccion de la sefial utilizando programas
de ctapipe, de acuerdo al algoritmo de extracciéon que se haya definido en los ficheros
de configuracién. En la versién actual de cta-Istchain v.0.7.3, se utiliza de forma
estandar el algoritmo LocalPeak WindowSum, el cual realiza la integraciéon en una
ventana en torno al maximo de la sefial de cada pixel. Para mas detalles sobre los

"https://github.com/cta-observatory/cta-1lstchain

2https://www.python.org

3https://github.com/cta-observatory/ctapipe

4En el analisis de simulaciones de Monte Carlo los valores de pedestal han sido incluidos en la
simulacién y solamente son le{dos desde los ficheros sim__telarray [119]
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Figura 3.2: Senal de alta y baja ganancia registrada por un pixel cualquiera de la caAmara del
telescopio LST-1. Las figuras de arriba muestran la sefal del pixel antes de la calibracién en alta y
baja ganancia. Las figuras de abajo muestran la senal del pixel después de la calibracién en alta y
baja ganancia.

algoritmos de extraccién de senal véase [121I]. De esta manera se convierten las
formas de onda de cada pixel en cuentas de ADC (Analog to Digital Converter).

El siguiente paso consiste en convertir las cuentas ADC en foto-electrones (f. e.)
mediante la aplicacién de un factor de calibracién, diferente para cada pixel y cada
canal de ganancia. En el caso de datos de simulaciones Monte Carlo, inicamente se
multiplican las cuentas de ADC por los factores de calibracién ya establecidos para
la simulacién. Para datos reales estos coeficientes deben ser calculados mediante runs
de calibracién, en los cuales se ilumina la cadmara con pulsos de luz con longitudes
de onda del ultra violeta cercano, emitidos desde una caja de calibracién situada
en el centro del reflector [122]. El cdlculo de los coeficientes de calibracién se hace
mediante un programa de cta-Istchain que utiliza el método del factor-F, el cual
aproxima la distribucién de los foto-electrones a una distribucién de Poisson. Para
més detalles sobre este método véase [113].

3.3.2 Limpieza de imagen y calculo de los parametros de Hillas

Una vez se tienen los eventos calibrados se debe realizar una limpieza de la imagen,
que elimine el ruido derivado de las fluctuaciones del NSB, preservando tinicamente
los pixeles que contengan luz de la cascada. Para realizar esta limpieza se eliminan los
pixeles cuya senal esté por encima de dos umbrales prefijados en un proceso iterativo.
Primero se encuentran los pixeles mas intensos de la imagen, que seran aquellos
cuya senal esté por encima del llamado "picture_thresh". El resto del contorno
de la imagen estard formada por aquellos pixeles cuya senal sea superior al nivel
fijado por el segundo umbral "boundary_thresh'. Este procedimiento es realizado
por la funcién tailcut_clean de ctapipe Los parametros estandar utilizados en

Shttps://cta-observatory.github.io/ctapipe/api/ctapipe.image.cleaning.tailcuts_
clean.#ctapipe.image.cleaning.tailcuts_clean
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cta-lstchain v.0.7.3, son picture_thresh=8 y boundary_thresh=4. En la figura [3.3
se pueden observar las imagenes de una cascada detectadas por el telescopio antes
y después de realizar la limpieza de imagen.

Imagen sin limpiar Imagen limpia
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Figura 3.3: Imagen de una cascada atmosférica detectada en la cAmara del LST-1 antes y después
de realizar la limpieza de la imagen. Se puede observar en la imagen obtenida después de la limpieza
que sobreviven tnicamente los pixeles cuya carga haya superado el proceso iterativo de los dos
umbrales.

Para cascadas de baja energia es recomendable reducir los umbrales a una
combinacién 6-3, o para imagenes muy ruidosas subir los umbrales a una combi-
naciéon 10-5. La optimizacién de estos parametros puede ser utilizada para reducir
las discrepancias que pueden existir entre las simulaciones de Monte Carlo y los
datos reales, lo cual, como se verd mas adelante en este trabajo, repercute en la
reconstruccion de la energia y direccién, asi como en la clasificacién de cascadas
hadrénicas y de las originadas por rayos 7.

Una vez realizada la limpieza de la imagen esta es parametrizada haciendo uso
de los pardmetros de Hillas, los cuales se describen en el apéndice [A. El cdlculo de
los pardmetros de Hillas se realiza a través de la funcién hillas_parameterd’ la cual
recibe la informacién de la carga de cada pixel tras el limpiado de imagen.

La reduccién de los datos desde el nivel RO, pasando por la calibracién, limpieza
de imagen y calculo de los parametros de Hillas, hasta el nivel DL1, la realiza el
script de cta-Istchain 7’07t07dl]ﬂ

3.3.3 Reconstruccion de la direcciéon y la energia

La reconstruccién de la posicién de la fuente de rayos v con un solo telescopio es
mas dificil que en el caso de observaciones estereoscopicas, ya que aunque se puede
asegurar que el eje principal de la imagen (o elipse) apunte al centro de la cAmara,

Shttps://cta-observatory.github.io/ctapipe/api/ctapipe.image.hillas.hillas_
parameters.html#ctapipe.image.hillas.hillas_parameters

‘https://github.com/cta-observatory/cta-1lstchain/blob/deabb5c3de058954028ead129d2368d2b70404ed/
lstchain/reco/r0_to_dl1l.py
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Modelo de regresién (direccién) Istchain v.0.7.3 (indice de Gini)
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Figura 3.4: Importancia relativa de los pardametros usados para generar el modelo de regresién de
RF utilizado en la estimacién de la direccién de las cascadas con el telescopio LST-1. El eje z indica
el valor del indice de Gini para cada parametro.

no es sencillo averiguar la orientacién de la imagen. A esta problemaética se le conoce
como degeneracién cabeza-cola (head-tail degeneracy), lo cual se soluciona en los
sistemas estereoscopicos con la interseccion de la direccion de las elipses de cada
telescopio, como se describe en la seccién [3.2.5

Para el telescopio LST-1 se utiliza, al igual que en los telescopios MAGIC, el
método DISP. El método consiste en calcular las coordenadas z e y del vector DISP,
el cual va desde el centro de gravedad de la elipse hasta la posicién de la fuente en
la cdAmara. Estas coordenadas son calculadas mediante el método de aprendizaje
automatico de Random Forest (RF), descrito en el apéndice |Bl Especificamente, se
realiza el entrenamiento de un modelo de regresion con una muestra de simulaciones
de Monte Carlo de rayos v difusos, para que el andlisis sea independiente de la
posicién de la fuente en la cAmara, es decir, se asume que la direccién de la fuente
es desconocida. Para la generacién de los arboles aleatorios de decision se utilizan
ciertos parametros de imagen que incluyen a los parametros de Hillas.

Una vez entrenado el modelo de regresion de RF, este es guardado en unas
matrices, las cuales son utilizadas para la estimacion de la direccién de cada evento.
La figura [3.4 muestra la importancia relativa de los pardmetros utilizados para la
reconstruccion de la direccién de los eventos, calculada mediante el indice de Ging,
descrito en el apéndice Bl Se puede apreciar en esta figura que los pardmetros mas
relevantes son psi y time_gradient, ya que pst brinda informacién de la orientacion
de la elipse y time__gradient de la evolucion temporal del frente de luz en la cimara
(véase el apéndice [A).

La energia de cada evento es reconstruida utilizando también un modelo de
RF de regresion, entrenado con una muestra de rayos v de Monte Carlo difusos.
Una vez entrenados estos modelos son aplicados a los datos reales para obtener la
energia de cada evento. La figura muestra la importancia de los parametros
utilizados en el entrenamiento del modelo de regresién para la estimacion de la
energia. En este caso resaltan los pardmetros length, time__gradient y log_intensity.
Este dltimo tiene relacién directa con la energia de la cascada, ya que es igual
a la suma de todos los foto-electrones (carga) de la imagen (véase el apéndice
. Para el entrenamiento de los modelos de RF de regresion, utilizados en la
reconstruccién de la direccién y estimacién de la energia de cada evento, cta-
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Modelo de regresién (energia) Istchain v.0.7.3 (indice de Gini)
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Figura 3.5: Importancia relativa de los pardametros usados para generar el modelo de regresién de
RF utilizado en la estimacion de la energia de las cascadas del telescopio LST-1. El eje x indica el
valor del indice de Gini para cada parametro.

Istchain utiliza la clase RandomForestRegresso de la biblioteca de aprendizaje
automatico Scikit-Learn [123].

3.3.4 Separacion v/hadrén

La separacion v /hadrén en el telescopio LST-1 se realiza mediante el entrenamiento
de modelos de RF de clasificacién (véase el apéndice . La muestra de entrenamiento
en el andlisis estandar de cta-Istchain es una mezcla de protones y rayos ~ difusos de
Monte Carlo. | Este modelo de RF de clasificacién estima la variable denominada
gammanness, la cual es una medida de la probabilidad de que la cascada haya
sido iniciada por un rayo . Su valor varia de 0 hasta 1, siendo 0 cuando se da
la probabilidad menor y uno la probabilidad maxima. De esta manera a cada
evento se le asocia un valor de gammanness, lo cual en etapas posteriores de analisis
permite definir cortes que posibiliten eliminar el fondo de rayos césmicos en diferentes
niveles. En las figuras y [3.6b/se pueden ver las distribuciones de gammanness
de una muestra de rayos 7y y protones de Monte Carlo a la que se le ha aplicado
respectivamente un corte en intensity (pardmetro relacionado con la energia) de 100
y 500 foto-electrones. Como se puede ver en las figuras, cuanto mayor es el corte
en intensity, es decir, mayor es la energia de los eventos seleccionados, mas facil
resulta clarificarlos en funciéon de su parametro gammanness.

La figura [3.7 muestra la importancia de los pardmetros utilizados para la
separacién «y/hadrén. Cabe notar que estos pardmetros incluyen los parametros
estimados previamente en la reconstruccion de la direccion y energia del evento, como
son las coordenadas del vector disp (reco_disp_dx y reco_disp_dy), y la energia
reconstruida (log_reco__energy). El pardmetro mas relevante es width, que brinda
informacién sobre la forma de la imagen reconstruida, ya que las imagenes de las
cascadas originadas por rayos y son mas compactas que las iniciadas por hadrones.

Shttps://scikit-learn.org/stable/modules/generated/sklearn.ensemble.
RandomForestRegressor.html

YSe podrian utilizar datos reales para el fondo en lugar de los protones de Monte Carlo, ya que
representarian de manera més fidedigna la observacién, lo cual podria mejorar el desempenio de los
modelos de clasificacién al evitarse sesgos ocasionados por las diferencias entre datos reales y de
Monte Carlo.


https://scikit-learn.org/stable/modules/generated/sklearn.ensemble.RandomForestRegressor.html
https://scikit-learn.org/stable/modules/generated/sklearn.ensemble.RandomForestRegressor.html

3. Andlisis de datos de los Telescopios MAGIC y LST-1

B 40000{ |  ysMC
40000 3 vsMC 1 Protones MC
[ Protones MC 35000
35000
o
£ 30000 ) 100 ffe] £ 30000
ntensity > .e.
$ 25000 2 25000
S 50000 Intensity > 500 [f.e.]

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
gammaness gammaness

(a) intensity > 100. (b) intensity > 500.

Figura 3.6: Distribucién de gammaness para protones y rayos v de Monte Carlo con diferentes
cortes en intensity (pardmetro relacionado con la energia de los eventos).

Modelo de clasificacién (separacién y/hadrén) Istchain v.0.7.3 (indice de Gini)
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Figura 3.7: Importancia relativa de los pardmetros usados para generar el modelo de clasificacién
de la naturaleza de las cascadas detectadas (y o hadrén). El eje z indica el valor del indice de Gini
para cada parametro.

El método de RF de clasificacién ha sido implementado en cta-Istchain utilizando
la clase RandomForestClassifier de la biblioteca de aprendizaje automatico Scikit-
Learn [123]. El script de cta-Istchain que se encarga de la reduccién de los datos desde
el nivel DL1 a DL2, es decir, la reconstruccion de la direccién, energia y asignacion
de la variable gammannes a cada evento, es dl]_to_dl

Finalmente, cabe mencionar que el método de RF, tanto de regresién como de
clasificacién, puede ser optimizado de acuerdo a ciertos hiper-pardmetros, los cuales
se resumen en conjunto con sus valores correspondientes a cada modelo en la tabla
La descripcion de los hiper-parametros se muestra en el apéndice

3.3.5 Modos de observacién

Tanto los telescopios MAGIC como el LST-1 pueden observar fuentes de rayos v en
dos modos de observacion distintos, conocidos como ON y wobble, los cuales se
describen a continuacién.

Ohttps://github.com/cta-observatory/cta-1stchain/blob/master/lstchain/reco/d11_
to_dl12.py
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Hiper-parametro Regresién Clasificacion

n_ estimators 150 100
criterion mse gini
max_ depth 50 100
min_samples split 2 2
min_ samples_ leaf 2 2
n__jobs 4 4
max_ features auto auto
max_leaf nodes null null
random__ state 42 42

Tabla 3.2: Hiper-parametros de los modelos de RF' utilizados.

Modo ON/OFF

En este modo de observacién la fuente se localiza en el centro de la camara, ya
que el telescopio apunta directamente hacia la fuente. La desventaja de este modo
es que requiere realizar observaciones adicionales para estimar el fondo de rayos
cbésmicos, denominadas observaciones OFF, apuntado a una zona del cielo sin fuentes
conocidas de rayos . Las observaciones OFF suelen ser tomadas en la misma
noche que las observaciones ON, para tratar de tener condiciones de observacién
similares a las de la fuente.

Modo wobble

Las observaciones en modo wobble se realizan no apuntando el telescopio hacia la
fuente, sino a una zona cercana, a tipicamente 0.4° de la fuente. Esto hace que
la fuente observada no esté en el centro de la cdmara, sino a 0.4° de esta. La
posicién wobble es cambiada cada 15 o 20 minutos con el fin de observar diferentes
regiones del cielo al rededor de la fuente, lo que permite estimar el fondo de rayos
cbésmicos minimizando el sesgo sistematico del detector. La ventaja de este modo de
observacion es que permite obtener el fondo con practicamente las mismas condiciones
y al mismo tiempo que se obtiene la senal de la fuente. En la figura [3.8 se puede
observar la posicién en el plano de la cidmara de los puntos de observacion del
modo wobble correspondientes a la posicion de la fuente (situada a 0.4° del centro
de la camara) rotada 90°, 180° y 270°.
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3. Andlisis de datos de los Telescopios MAGIC y LST-1

Figura 3.8: Posicién en la cAmara de los 3 puntos de observacién del modo Wobble correspondientes
a la posicién de la fuente (a 0.4° del centro de la cdmara) rotada 90°, 180° y 270°. Las posiciones se
muestran en coordenadas de la cimara.
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4.1 Introduccién

Tanto los telescopios MAGIC como el LST-1 adquieren un gran volumen de datos en
cada noche de observacién, del orden de hasta los 3 TB por noche de observacion para
cada telescopio. Esto hace necesario un analisis in situ que permita una reduccion
automatica de los datos, la obtencion de resultados preliminares y su distribucion a
los miembros de cada colaboracién al dia siguiente. Debido a esta necesidad se han
desarrollado cadenas de andlisis On-Site para las dos colaboraciones, llamadas OS

"http://www.magic.iac.es/operations/osa/docs/
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para MAGIC y LST OS para el LST-1. A continuacién se detallan las principales
caracteristicas de cada una de estas cadenas de andlisis, las infraestructuras de
computacion utilizadas y el flujo de trabajo de las mismas. Se indicara en cada
caso la participaciéon que ha tenido el autor en el mantenimiento y desarrollo de
estas cadenas de andlisis.

4.2 Andlisis On-Site (OSA) de MAGIC

En esta seccién describiremos la infraestructura tecnologica instalada en La Palma,
el flujo de los datos y la cadena de andlisis On-Site (OSA) de los telescopios MAGIC.
El autor de esta tesis ha trabajado principalmente en labores de mantenimiento del
sistema y, en menor medida, en la implementaciéon de mejoras en el mismo.

4.2.1 Infraestructura de computo

La colaboracion MAGIC cuenta con un claster de calculo en el mismo observatorio, en
el Roque de los Muchachos. Estéd alojado en el edificio de toma de datos de MAGIC
y se encarga del procesado de los datos grabados por la DAQ (Data Acquisition)ﬂ

El clister se compone de varios servidores HPC' (High Performance Computing)
que utilizan el sistema operativo Scientific Linux C’er El sistema de almace-
namiento basado en cuatro sistemas RAID, con una capacidad total de unos 100 TB,
y en discos locales para almacenamiento temporal. Los dos primeros sistemas RAID
se encargan del almacenamiento temporal de los datos producidos por los telescopios
MAGIC I y II respectivamente (aproximadamente 100 GB por telescopio y hora de
observacién), mientras que los dos RAID restantes se emplean para almacenar a
plazo mas largo los datos en crudo y procesados, software y datos de usuario [124].

4.2.2 Cadena de analisis de OSA

El analisis de los datos de los telescopios MAGIC se inicia con un analisis en linea
realizado por el programa MOLA (MAGIC OnLine Analysis). Este es un anélisis
que utiliza algoritmos simplificados para minimizar el tiempo de procesamiento y
producir un primer analisis rapido con resultados preliminares de las observaciones.
Posteriormente OSA realiza un andlisis completo y exhaustivo de los datos, en-
cargandose de la calibracién de los mismos, la obtencién de las imagenes de las
cascadas atmosféricas registradas por cada telescopio y la combinacién de éstas
durante el analisis estereoscopico. Este analisis se realiza de manera paralela e
independiente a la adquisicién de los datos, y permite una reduccién del tamano de
los datos en aproximadamente un factor 200, respecto al tamano de los datos en crudo
comprimidos [124]. La figura [4.1 ilustra el esquema del flujo de datos de MAGIC.

La principal funcién de OSA es hacer accesibles los productos del anélisis de bajo
y alto nivel de los datos a los miembros de la colaboracién lo méas pronto posible,
como méximo al dia siguiente de cada noche de observacién (normalmente antes de
las 14:00 del dia siguiente). Para esto, los principales resultados se cargan en una
pagina web y, una vez analizados, se transfieren los datos en crudo y procesados al
centro de datos de la colaboracion, situado en el Port d’ Informacié Clientifica
(PIC) en Barcelona, Espana.

®https://1stosa.readthedocs.io/en/latest/
3EI telescopio adquiere los datos y la DAQ los graba.
‘https://linux.web.cern.ch
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Figura 4.1: Esquema del flujo de analisis de los datos de los telescopios MAGIC. Figura tomada
de [124].

OSA gestiona principalmente la ejecucién del software de andlisis y reconstruccién
de MAGIC, denominado MARS (MAGIC Analysis and Reconstruction Software)
[I11], el cual estd basado en programas escritos en C++ que hacen uso de librerias
de ROOT [125], los cuales implementan los algoritmos correspondientes a cada
etapa de la cadena de andlisis. Las diferentes etapas del analisis han sido descritas
en la seccién [3.2. Los programas de MARS son manejados por OSA a través de
una coleccién de programas de Python, que a su vez son ejecutados por programas
de GNU Bas La organizacion de la ejecucién de los programas se gestiona con
C’mnﬁ y la administracién de los recursos y paralelizacién de los procesos en el
claster se realiza con PBS/ Torqudﬂ

A continuacién resumimos los principales programas de MARS, los cuales son:

e sorcerer: Se encarga de los procesos de calibraciéon de los datos en crudo,
consistentes en las senales grabadas por cada pixel de las cAmaras.

o merp: Anade a los datos en crudo los datos auxiliares, denominados reports,
tomados por los diferentes subsistemas, tales como el sistema de apuntado de
cada telescopio.

e star: Realiza la limpieza de las imagenes y las parametriza en términos de los
llamados parametros de Hillas.

e superstar: Combina los ficheros producidos por star de los dos telescopios
MAGIC I y II, y genera los parametros estéreo.

e melibea: Reconstruye la direccién y la energia de cada evento registrado, y se
encarga de la separacién y/hadrén.

Cabe mencionar que OSA realiza un andlisis de alto nivel genérico y no especifico
para cada observacién, por lo que el analisis méas detallado que realizan posteriormente
los miembros de la colaboracién generalmente inicia con los ficheros star o superstar

Shttps://www.gnu.org/software/bash/
Shttps://man7.org/linux/man-pages/man5/crontab.5.html
"http://www.adaptivecomputing.com/products/open-source/torque/
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Figura 4.2: Esquema del flujo de trabajo de OSA. Figura tomada de [124].

producidos por OSA. Esto se debe a que un andlisis especifico de cada fuente requiere
el uso de simulaciones Monte Carlo dedicadas. Ademds, la seleccién de calidad de
los eventos debe ser especifica para cada fuente y condiciones de observacién.

4.2.3 Flujo de trabajo de OSA

El procesado de OSA se inicia con el copiado de los datos en crudo. Para esto
OSA comprueba cada hora si existen nuevos datos grabados por la DAQ, y si es asi,
los copia con sus correspondientes ficheros auxiliares (reports) al almacenamiento
compartido de OSA.

Posteriormente los datos se dividen en secuencias para su procesamiento. Una
secuencia es un conjunto de datos que se procesa a la vez. Existen secuencias de
calibracién, de datos de un solo telescopio (mono) y de datos conjuntos (estéreo).
OSA, a través del programa sequencer, construye la lista de secuencias y para cada
una de ellas genera un fichero especificando los datos que la componen y un programa
escrito en GNU Bash para procesarla. El programa de GNU Bash contiene a su
vez instrucciones de configuracién para el sistema de colas, y ejecuta un programa
escrito en Python que es el que organiza el procesado y comprueba que sea correcto.

Cada hora, con algo de retraso respecto al programa que realiza la copia de los
datos, sequencer comprueba la existencia de nuevos datos en el sistema y construye
nuevas listas con las secuencias de procesamiento que seran analizadas. Las secuencias
son ejecutadas en paralelo por el sistema de colas torqu en la medida que lo permiten
sus dependencias, asignando cada una a un nodo del clister. A su vez sequencer,
genera una tabla resumen con la informaciéon procesada de cada secuencia, la cual
es interpretada de manera automatica por otro programa llamado autocloser. Este
programa se lanza cada media hora y constata el estado de cada secuencia. Si han
finalizado todas las secuencias para los dos telescopios y el andlisis estéreo de las
mismas, se ejecuta el cierre mediante el programa closer. En la figura 4.2] se puede
observar un esquema con el detalle del flujo de trabajo de OSA.

Finalmente, se activa la trasferencia de los datos a una base de datos basada
en MySQ[E [111]. La salida de la informacién de sequencer también es publicada
periédicamente en una pagina web, con el fin de facilitar el monitoreo del avance
del procesamiento de los datos (véase la figura [4.3 ).

En la figura se muestra la distribucién del nimero de ficheros analizados por
OSA en relacién a la fraccion de las noches de andlisis durante el periodo 2018-2021.

8https://adaptivecomputing.com/cherry-services/torque-resource-manager/
https://www.mysql.com
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Figura 4.3: Captura de pantalla del contenido de la pagina web de OSA, donde se muestra el
resumen del avance del analisis de los datos de una noche de observacién.
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Figura 4.4: Distribucién del niimero de ficheros analizados por OSA tras cada noche de observacién,
durante los afios 2018-2021. Cada fichero tiene un tamano aproximado de 1.1 GB.

Se puede apreciar en la figura que han habido noches en las que se ha llegado a
procesar 2500 ficheros. Estos ficheros tienen un tamafio aproximado de 1.1 GB,
lo que resulta en un volumen total maximo aproximado de 3 TB y en una media
de 1 TB de datos procesados por noche.

El desempeno de OSA, en cuanto al tiempo que tarda en analizar todos los
datos de una noche de observacién, se muestra en la figura realizada con todos
los datos tomados desde octubre de 2018 hasta octubre de 2021. Se evidencia en
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Figura 4.5: Distribucién acumulativa del tiempo que tardan los datos de una noche de observacién
con MAGIC en ser completamente procesados por OSA, para los datos desde octubre de 2018 hasta
octubre de 2021. Se puede apreciar la mejorar en la velocidad del procesado durante el tiempo de
realizacion de esta tesis.

la figura que el desempeno es muy bueno, y que ademas ha mejorado en los dos
ultimos anos de esta tesis, ya que para el ano 2019, el 95% de las noches fueron
cerradas (esto es, analizadas completamente) dentro de las primeras 14 horas, tras
el comienzo del andlisis de los datos, el cual comienza a las 7:00 UTC. Mientras
que para los anos 2020 y 2021, el 95% de las noches han sido procesadas en su
totalidad dentro de las primeras 10 horas.

OSA ademas publica en una pagina web resultados de alto nivel como los que
se observan en las figuras y que muestran una grafica de la distribucién
del pardmetro #? y un mapa del cielo de la Nebulosa del Cangrejo, para la noche
de observacién del 21 de noviembre de 2020.

4.3 Anadlisis On-Site (LSTOSA) del telescopio LST-1

En la seccién [3.3 se ha explicado que el telescopio LST-1 se encuentra en su etapa
de puesta a punto. En esta etapa el telescopio ha venido tomando datos desde
noviembre de 2019. Debido al gran volumen de datos que es necesario procesar a

diario, se encuentra en desarrollo una cadena de andlisis On-Site llamada LSTOSA.

Esta cadena se encarga de la reduccién de datos hasta el nivel DL2 (véase la tabla
. LSTOSA se ha desarrollado basandose en el mismo esquema de procesamiento
automatico empleado en los telescopios MAGIC, pero utilizando la cadena de anélisis
del telescopio LST-1 (véase la seccién y su propia infraestructura de computo
instalada en La Palma. FEl autor de esta tesis ha colaborado en el desarrollo
de LSTOSA, el cual todavia se encuentra en curso, y en su mantenimiento. A
continuacién, se describird la infraestructura de computo con la que cuenta el
telescopio LST-1 para el procesamiento de datos y el estado actual del desarrollo del
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(a) Distribucién del pardmetro 62 obtenido por
OSA de los datos de la Nebulosa del Cangrejo con (b) Mapa del cielo de la Nebulosa del Cangrejo
MAGIC. obtenido por OSA.

Figura 4.6: Productos de alto nivel obtenidos de forma auténoma por OSA de la Nebulosa del
Cangrejo para la noche de observacién del 21 de noviembre de 2020.

sistema LSTOSA. Algunos de estos trabajos han sido presentados en la conferencia
ADASS XXX 2020 [126].

4.3.1 Infraestructura de cémputo

El telescopio LST-1 cuenta con un centro de datos llamado LST-IT-C), el cual se

encuentra instalado en un contenedor situado al lado del telescopio en La Palma.

El LST-IT-C dispone de un clister con 55 nodos computacionales, cada uno
con 32 nucleos, sumando en total 1760 nicleos, que utilizan el sistema operativo
CentO Incluye ademés 3.5 PB de espacio de almacenamiento. Los miembros
de la colaboracién LST tienen acceso al sistema, y han podido hacer uso de sus
recursos para el andlisis de los primeros datos tomados por el telescopio durante
su fase de puesta a punto.

4.3.2 Cadena de analisis de LSTOSA

El principal objetivo de LSTOSA es reducir los datos en crudo RO hasta el nivel
DL y ponerlos a disposiciéon de los miembros de la colaboracién en el menor
tiempo posible. Esto conlleva en primer lugar la calibraciéon de los eventos, la
obtenciéon de la imagen de la cascada y el calculo de los pardmetros de imagen,
llegando al nivel de datos DL1. Posteriormente es necesario realizar la estimacion
de la direccién y energia de la cascada detectada, y realizar la separacién «/hadrén
de los eventos, alcanzando el nivel DL2. Finalmente, los datos son copiados al
centro de datos Port d’ Informacié Cientifica (PIC). Adicionalmente, LSTOSA
produce gréficas para verificar la calidad de los datos, las cuales son de gran utilidad
para el proceso de puesta a punto del telescopio (véase las gréficas g y , y
lleva un registro de la procedencia de los productos del analisis, lo cual facilita la
reproducibilidad y trazabilidad de los resultados.

Ohttps://www.centos.org/
HSe tiene planificado integrar en LSTOSA el procesamiento hasta el nivel de datos DL3. Durante
esta tesis se ha llegado a implementar hasta el nivel DL2.
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Figura 4.7: Gréafica de Datacheck producida por LSTOSA. En la parte superior se muestran los
valores de la distancia cenital frente al tiempo, etiquetadas para cada run. En la parte intermedia
los valores de la frecuencia de adquisiciéon de datos de la cdmara. En la parte inferior la corriente
normalizada por dnodo de los foto-multiplicadores de la caAmara.

LSTOSA esta compuesto por un conjunto de programas escritos en Python que
gestionan la ejecucién de los diferentes programas de cta-Istchain, los cuales se
encargan de la cadena de analisis del telescopio LST-1 (véase la seccién [3.3). La
organizacién de la ejecucion de los programas se gestiona con Cron, y la administracion
de los recursos y paralelizaciéon de los procesos en el LST-IT-C se realiza con
SLURM["| La cadena de analisis de LSTOSA utiliza ficheros de configuracién, donde
se definen todos los parametros utilizados en el andlisis estandar de cta-Istchain.

4.3.3 Flujo de trabajo de LSTOSA

LSTOSA inicia el analisis con la creacién del fichero Run summary, el cual contiene
un resumen de la lista de todos los runs de datos tomados en la noche de observacion.
Cada run es identificado segin su tipo, que puede ser un run de prueba, de calibracion
o de datos de observacién, teniendo cada tipo de run un andlisis diferente. Este
proceso se realiza mediante una tarea de Cron que genera el fichero Run summary.

Tras crear el fichero Run summary, una tarea de Cron lanza el programa sequencer,
el cual genera secuencias similares a las explicadas para MAGIC (véase la seccién
, de acuerdo al tipo de run, y prepara una tarea para cada run. El programa
sequencer genera primeramente una secuencia de calibracién, que se procesa mediante
el programa calibrationsequence. Mediante los programas correspondientes de cta-
Istchain se generan los ficheros de DRS4 de pedestal, y los ficheros de calibracién
para la carga y el tiempo de la senal registrada en cada pixel.

Posteriormente, para las secuencias de datos, sequencer ejecuta el programa
datasequence, que procesa las secuencias de datos de observacién. A continuacién se
ejecuta el programa de cta-Istchain que se encarga de la reduccién de datos desde el
nivel RO hasta el DL1, lo que incluye los procesos de limpieza de imagen y cédlculo de
los pardametro de imagen. Se debe recalcar que cada run de datos estd compuesto a
su vez por varios ficheros, agrupados en subconjuntos de cuatro ficheros, llamados

2https://slurm.schedmd.com/documentation. html
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Figura 4.8: Grafica del Datacheck de LSTOSA mostrando informacién sobre el cédlculo de los
pedestales. Se muestran en la primera columna las gréficas de la carga media y desviacién estandar
en foto-electrones en la cdmara. En la segunda columna la carga media y desviacién estandar en
foto-electrones por pixel. En la tercera columna la distribuciéon de la carga media y desviacién
estandar en foto-electrones para el nimero de pixeles.

subruns, que contienen en total 53.000 eventos consecutivos. LSTOSA corre en
paralelo sobre cada subrun mediante el uso de SLURM, que asigna una tarea a
cada uno de ellos dentro del cluster del LST-IT-C. A continuacién LSTOSA ejecuta
para cada subrun el analisis de muone y tras completarse el analisis de muones,
el proceso de Datacheck genera las graficas de calidad de los datos del nivel DL1
(como ejemplo véase las graficas y .

Una vez que ha finalizado la reduccién de datos de una secuencia hasta el nivel
de DLI1, se ejecuta el correspondiente programa de cta-Istchain que reduce los datos
hasta el siguiente nivel, el DL2, y lo hace de forma sucesiva para cada secuencia. En
esta etapa se aplican los modelos de Random Forest para la reconstruccién de la
direccion, estimacion de la energia y clasificacion del tipo de particula primaria que
origin6 cada evento registrado por el telescopio (véase las secciones 3.3.4]).

Tras comprobar que se han analizado todas las secuencias hasta el nivel de
DL2, y que se han generado los ficheros correspondientes del andlisis de muones
y graficas de data check, LSTOSA lanza el programa closer. La ejecucion de este

programa también se administra a través de Cron y es ejecutado cada cierto tiempo.

El programa closer mueve los productos finales del andlisis a su localizacion final,
fusiona los ficheros de data check y consolida también en un solo fichero unificado
cada run de DL2. La figura [4.9 ilustra el esquema de LSTOSA. Finalmente se
copian los ficheros de data check a una péagina web (véase la figura , donde
son accesibles a los miembros de la colaboraciéon del LST.

El avance del anélisis realizado por LSTOSA puede ser monitorizado a través
de la pdgina web donde se resume el estado de las secuencias analizadas (véase la
figura . Actualmente, LSTOSA funciona de manera automatica mediante la
administracién de tareas de Cron, generalmente iniciadas a las 07:00 UTC, después

13E] an4lisis de muones es utilizado en la calibracién absoluta de la luz obtenida en la cdmara de
los telescopios Cherenkov, para més informacién al respecto véase [127].
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de cada noche de observacién, finalizando el andlisis alrededor de las 11:00 UTC.
La intervencién humana no es necesaria a menos que existan inconsistencias en
los datos, y que se deban descartar a mano runs de datos de mala calidad, o que
haya problemas con las secuencias de calibracién.

Figura 4.9: Esquema del flujo de trabajo de LSTOSA.

Figura 4.10: Captura de pantalla del contenido de la pdgina web de LSTOSA, donde se muestra
el resimen del avance del andlisis para una noche de observacion.

Finalmente, cabe mencionar que LSTOSA cuenta con la opcion de realizar el
analisis a partir de datos del nivel DL1 ya calibrados. De esta forma se evita
ejecutar toda la cadena cuando solo se dan cambios en las fases finales de andlisis.
Se puede, por ejemplo, aplicar a los datos diferentes configuraciones de limpiado
de imagen y asi generar datos del nivel DL2 més adecuados para cada fuente, de
acuerdo a las condiciones de cada observacién. Dado que el telescopio LST-1 se
encuentra todavia en fase de puesta a punto, resulta a menudo necesario repetir
el andlisis de los datos, por lo que esta utilidad facilita realizar multiples analisis
sin repetir la reduccién hasta el nivel de DLI.
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5.1 Introduccién

Como se ha mencionado en la seccién el telescopio LST-1 es el primer prototipo
de los telescopios de gran tamano que formaran parte de CTA-Norte. EI LST-1 se
encuentra todavia en la fase de puesta a punto, por lo que es de gran importancia
evaluar su comportamiento en condiciones reales de observacién. En este capitulo se
evaluara en primer lugar el funcionamiento del LST-1 a partir de simulaciones de
Monte Carlo y luego con observaciones de la Nebulosa del Cangrejo. Posteriormente se
presentaran los resultados obtenidos de las observaciones realizadas con otras fuentes
de rayos v del tipo AGN, como son Markarian 421, Markarian 501 y 1ES 19694-560.

Para evaluar el funcionamiento del telescopio y obtener los resultados finales de las
fuentes analizadas (significancia de la deteccién, reconstruccién espectral y mapas del
cielo), se ha utilizado cédigo desarrollado por el autor de esta tesis, principalmente en
Python, la cadena de andlisis de cta-Istchain en su versiéon v.0.7.3, y LSTOSA (véase la
seccion para la reconstruccién de los datos hasta el nivel DL2 (véase la tabla[3.1).

Es importante mencionar que los resultados detallados en este capitulo correspon-
den al estado que presentaba la cadena de analisis con la versién de cta-Istchain 0.7.3
y el telescopio LST-1 en la primavera de 2021, por lo que no reflejan lo alcanzado
actualmente, ya que tanto el telescopio como su cadena de andlisis han sufrido
mejoras posteriores a este andlisis.

5.2 Andlisis con simulaciones de Monte Carlo

5.2.1 Muestra de simulaciones de Monte Carlo

El analisis de los datos tomados con telescopios Cherenkov requiere el uso de
simulaciones Monte Carlo. En nuestro caso hemos utilizado simulaciones producidas
especificamente para los telescopios de tipo LST del observatorio del hemisferio
Norte de CTA. La produccién incluye simulaciones de rayos v puntuales, es decir
procedentes de una fuente puntual situada en la direccién de apuntado del telescopio
(para simular observaciones en modo ON) o a 0.4° de esta (para simular observaciones
en modo wobble), rayos « difusos procedentes de una fuente extensa, protones y
electrones. Las particulas primarias de estas simulaciones fueron producidas con un
angulo cenital de 20° y un indice espectral de -2.0. En la tabla[5.1 se resumen las
principales caracteristicas de la muestra de Monte Carlo utilizada.

s 0.0° s 0.4° vs difusos electrones protones
Rango de energia 5 GeV -50 TeV 5 GeV -50TeV 5 GeV-50TeV 5 GeV -50TeV 10 GeV - 100 TeV
Cono de visién (view-cone) 0° 0° 6° 6° 10°
Rango central (core-range) 800 m 800 m 1000 m 1000 m 1500 m
Eventos generados 1x108 1x 108 1 x 10° 1.2 x 107 5 x 10?
Eventos detectados 1891433 1876009 1974998 1968169 1361493

Tabla 5.1: Pardmetros principales de la muestra de Monte Carlo utilizada.
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Con la finalidad de que los resultados obtenidos del analisis de la muestra de
Monte Carlo sean lo més parecidos posibles a los obtenidos con datos reales de la
Nebulosa del Cangrejo, los Monte Carlo han sido procesados con la misma version de
cta-lstchain v.0.7.3, descrita en la seccién pero introduciendo dos modificaciones
fundamentales. La primera modificacion es la utilizacién de tnicamente la isla
principal de la imagen, es decir, solo se utilizara el grupo de pixeles cuyas sefiales
superen los umbrales de limpieza descritos en la seccién [3.3.2] Este cambio ha
permitido que el espectro de energia obtenido para la Nebulosa del Cangrejo se
ajuste al obtenido por MAGIC en las regiones de energia mas alta del espectro
(véase la seccién [5.3.3). La segunda modificacién es la introduccién de un ruido
de Poisson en cada pixel de los eventos de Monte Carlo, para poder ajustar la
resolucién angular simulada a la medida. Esta segunda modificacién fue realizada por
A. Moralejo [128]. Nos referiremos a la muestra de Monte Carlo obtenida tras aplicar
estas dos modificaciones como Monte Carlo ajustado al Crab. Para representar las
observaciones realizadas en modo wobble se han utilizado los rayos v generados para
una fuente puntual situada a 0.4° de la direccién de apuntado del telescopio.

Para el andlisis de la sensibilidad del telescopio LST-1 (véase la seccién
y de las primeras observaciones de AGNs (véase la seccién se ha utilizado
la muestra de Monte Carlo a la que nos referiremos como estdindar, la cual no
incluye las dos modificaciones anteriormente explicadas necesarias para reproducir
el espectro de la Nebulosa del Cangrejo.

5.2.2 Umbral de energia

El umbral de energia de un telescopio Cherenkov se define como la energia para la cual
la distribucién de energia de los rayos vy simulados alcanza su maximo. Esta energia
umbral dependera de los cortes empleados en el andlisis y del espectro utilizado para
simular los rayos 7, siendo este tipicamente una ley de potencias de indice espectral
-2.6 [I16]. Como se especificé en la seccién para esta tesis se ha utilizado
un indice espectral de -2.0, debido a que es el espectro con el cual se generaron
las simulaciones de Monte Carlo utilizadas. Para estimar la energia umbral se ha
utilizado la muestra de rayos v puntuales de Monte Carlo ajustado al Crab, con
unos cortes considerados suaves: intensity > 50 phe, leakage < 0.2 y gammaness >
0.3. Para obtener con mayor precision el valor del pico, se ha realizado un ajuste
a una distribucién de Landau con la aproximacién de la funcién de Moyal, cuya
funcién de densidad de probabilidad viene dada por [129]:

e—(zt+e ™)
= 5.1
f() — (5.1)
La figura [5.1 muestra el umbral de energia obtenido, siendo este de 28.7 GeV con
una incertidumbre de 4+ 1.4 GeV. El umbral de energia que se espera conseguir con
los telescopios de tipo LST, cuando se tenga mas de un telescopio de este tipo en
funcionamiento y la condicién de trigger mejore, es de aproximadamente 20 GeV.

5.2.3 Resolucion energética

La resolucién energética es uno de los principales pardmetros de un telescopio. Ya
que entrega informacion de la precisién a la hora de estimar la energia de los rayos
que originaron las cascadas detectadas. Para este estudio se ha utilizado la muestra
de rayos v puntuales de Monte Carlo ajustado al Crab. La resolucién energética
viene definida por el percentil 68% de la distribucién AE/E,, donde AFE es el
error relativo de la reconstruccion de la energia, dado por E, — F,, siendo FE, la
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Figura 5.1: Distribucién de la energia verdadera de la muestra de rayos v de Monte Carlo ajustado
al Crab, para observaciones en modo wobble, con la fuente situada a 0.4° del centro de la cdmara.
Para la obtencién del maximo se ha realizado un ajuste a una distribucién de Landau. El indice
espectral utilizado es -2.0. El umbral de energia medido es de 28.7 GeV con una incertidumbre de
1.4 GeV.

energia reconstruida y F, la energia verdadera, es decir la utilizada para generar
las simulaciones. El sesgo de la reconstruccion de energia viene dado por el valor
medio de la distribucién. La resolucion de la energia y el sesgo se muestran en la
figura [5.2, en la que se ha incluido como referencia el requerimiento de diseno de
CTA-Norte para este parametro. Los cortes utilizados son los siguientes: intensity >
50 phe, leakage < 0.2 , gammaness > 0.5y 6% < 0.1°". Los valores de la resolucién
de energética y el sesgo de energia se muestran en la tabla Se puede observar en
la figura [5.2 que con el LST-1 se alcanzan valores de resolucién de energfa del 20%
para energias entre 1 y 10 TeV, los cuales estdn por encima del requerimientos de
diseno de CTA-Norte. Esto se debe a que el requerimiento de resolucién energética
mostrado en la figura es el que se espera lograr con todo el observatorio CTA-Norte
al completo, y no con un tunico telescopio como el LST-1.

5.2.4 Resolucién angular

La resolucién angular da una medida de que tan bien se ha reconstruido la direcciéon
de la llegada de los rayos . Es definida de manera analoga a la resolucién energética,
usando en este caso el error relativo correspondiente a la diferencia entre la direcciéon
verdadera y la direccién reconstruida. La figura [5.3 muestra la resolucién angular
obtenida por intervalo de energia, para la muestra de Monte Carlo ajustado al Crab
de rayos v puntuales. Los resultados se comparan con la resoluciéon angular requerida
por CTA-Norte, y los valores se muestran en la tabla Los cortes utilizados para
obtener la resoluciéon angular son los mismos que se utilizaron para la resolucién
energética. Se puede observar que la resolucion angular alcanzada esta por debajo de
0.3° para decenas de GeV, y por debajo de 0.2° en el rango de los TeV. Estos valores

mejoraran cuando entren en funcionamiento el resto de telescopios de CTA-Norte.
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Figura 5.2: Resolucion energética para la muestra de rayos v puntuales de Monte Carlo en azul,
el sesgo de energia en rojo y el requerimiento de resolucién de energia de CTA-Norte en negro. El
requerimiento no es alcanzado ya que actualmente se cuenta con un tnico telescopio LST-1, y el
requerimiento ha sido planteado para el observatorio CTA-Norte completo.

Emedio (AE/Ev)()S

[TeV] % Sesgo
0.03 46.00 0.19
0.05 44.01 0.05
0.08 36.24 0.01
0.13 29.73 0.00
0.20 26.69 0.01
0.32 23.09 0.01
0.51 20.04 0.01
0.82 17.32 -0.01
1.29 15.11 -0.02
2.05 14.22 -0.01
3.25 14.80 -0.01
5.14 15.01 -0.02
8.15 15.59 -0.03
12.92 20.94 -0.06
20.48 29.72 -0.08
32.46 25.18 -0.18

Tabla 5.2: Resolucién energética (AE/FE,)es y sesgo en funcién de la energfa, para la muestra de
rayos v puntuales de Monte Carlo simulados con una desviacién de 0.4° desde el centro de la cdmara.

5.2.5 Separacion v/hadrén

La separacion 7 /hadrén es fundamental para el discernimiento del tipo de cascada
detectada. Cémo se detallé en la seccién [3.3.4], esta parte del andlisis se realiza
mediante la aplicacion de modelos de clasificaciéon de tipo Random Forest (RF)
(véase el apéndice [B).

Una forma tipica de evaluar la calidad de los modelos de clasificacion es la
utilizacién del célculo del drea bajo la curva ROC (Receiver Operator Characteristic),
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Figura 5.3: Resolucién angular por intervalo de energia, obtenida para la muestra de rayos v
puntuales de Monte Carlo ajustado al Crab con una separaciéon de 0.4° del centro de la cdmara, para
simular observaciones de tipo wobble. Se muestra también el requerimiento de CTA-Norte para la
resolucién angular en negro.

también conocida como Diagrama Neyman-Pearson. La curva ROC muestra la
tasa de rayos 7y correctamente clasificados (verdaderos positivos) frente a la tasa
de protones mal clasificados como rayos v (falsos positivos), al variar el umbral
de la variable de discriminacién, en este caso llamada gammaness. Cuanto mas
se acerque a 1 el valor del area bajo la curva ROC, parametro llamado auc score,
el modelo serd un mejor clasificador.

La figura [5.4 muestra los resultados del drea bajo la curva ROC obtenidos con
una mezcla de protones y rayos v de la muestra de Monte Carlo ajustado al Crab.
Los resultados del area bajo la curva ROC corresponden a la comparacién entre
el tipo verdadero de particula simulada (sea v o protén) y el valor de gammaness
obtenido con el modelo de RF de clasificacién (véase la seccion [3.3.4)). Se puede
observar en la figura que el resultado del darea bajo la curva mejora conforme aumenta
la energia de los rayos v simulados, siendo el primer intervalo estudiado entre 100
y 250 GeV en el que se obtiene el peor resultado, correspondiente a 0.87.

5.2.6 Area efectiva

Para un sélo telescopio Cherenkov de imagen atmosférica, como es el caso del LST-1,
el tamanio de la regiéon donde impacta la luz Cherenkov en tierra (Cherenkov light
pool), que es de aproximadamente 120 metros, determina la llamada drea efectiva
de deteccién del telescopio [100] (véase la seccién . Cascadas cuyo punto de
impacto en el suelo esté en este area en torno al telescopio serian detectadas, si bien,
su deteccién dependera también de la energia de la cascada y su direccién de llegada.
El area efectiva se calcula de acuerdo a la siguiente expresién:
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Enedia 068,MC OGauss Oes
[TeV] ] [°] [°]
0.06 0.29 - 0.33
0.10 0.25 0.19 0.33
0.14 0.22 0.15 0.32
0.22 0.19 0.14 0.30
0.33 0.17 0.13 0.27
0.50 0.15 0.13 0.23
0.75 0.14 0.09 0.20
1.14 0.13 0.11 0.18
1.73 0.12 0.14 0.21
2.62 0.12 0.06 0.26
3.96 0.11 - 0.27
5.99 0.11 - 0.29

Tabla 5.3: Resolucién angular en funcién de la energia para la muestra de Monte Carlo, oss,nmc,
y para los datos de la muestra de prueba (véase la tabla de la Nebulosa del cangrejo con los
métodos del ajuste gaussiano Oggauss y del percentil Ogs.

1.0
n 0.8
)
2
-
[:
2 0.6
()
0
o
< 0.4 .
o —— [0.10:0.25]TeV - auc score = 0.877
s [0.25:0.63]TeV - auc score = 0.940
>0 _—— [0.63:1.58]TeV - auc score = 0.961
/" —— [1.58:3.97]TeV - auc score = 0.967
~ —— [3.97:9.96]TeV - auc score = 0.969
0.0 4 —— [9.96:25.00]TeV - auc score = 0.959

-0.2 00 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2
Ys tasa verderos positivos

Figura 5.4: Resultados del drea bajo la curva ROC para varios intervalos de energia de la muestra

de protones y rayos v de Monte Carlo ajustado al Crab.

_ N(E)
= Mo(B) - re (5.2)

Acf(E)

donde N(FE) es el nimero de eventos que sobreviven a los cortes aplicados por
intervalo de energia, Ny(FE) es el ntimero total de eventos simulados en cada intervalo
de energia, y 7,4, €s el rango de impacto méaximo de las cascadas de los eventos
simulados. La expresion 772, define el drea utilizada para simular los eventos. Los
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eventos ademas son pesados de acuerdo al indice espectral de las simulaciones de
Monte Carlo, que en este caso es -2.0. Se debe recalcar que el angulo cenital con el
cual fueron generadas las simulaciones de Monte Carlo es de 20° (véase la seccién
5.2.1). Durante la realizacion de esta tesis atin no se habian realizado simulaciones
de Monte Carlo con dngulos cenitales diferentes. La figura [5.5 muestra el drea
efectiva calculada con la muestra de rayos v de Monte Carlo ajustado al Crab, con los
siguientes cortes: intensity > 50 phe, leakage < 0.2 , gammaness > 0.8 y 6> < 0.06°".
Estos cortes han sido escogidos debido a que son los mismos cortes que se utilizaran
en el célculo del espectro de la Nebulosa del Cangrejo (véase la seccién [5.3.3)).

Se puede observar en la figura [5.5 que a bajas energias el drea efectiva es muy
pequenia, pues los rayos v producen cascadas muy débiles. A medida que aumenta la
energia el area efectiva va creciendo rapidamente hasta llegar a una meseta en torno
a 0.8 TeV. A las energias més altas el area efectiva empieza a decaer lentamente
debido al limitado campo de visién del telescopio y al corte aplicado en el parametro
de imagen leakage (véase el apéndice .

———t T T ———
10° —=
2
—_ 7
~N I‘
£ /
= ;
© /
> /
B -
%) 1
w 1
L
o
8
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Figura 5.5: Area efectiva calculada con la muestra de rayos v de Monte Carlo ajustado al Crab.

5.3 Andlisis con observaciones de la Nebulosa del Can-

grejo

Con la finalidad de caracterizar el telescopio LST-1, se ha realizado el anélisis de
datos reales de la Nebulosa del Cangrejo (véase la seccion para mas detalles
sobre la Nebulosa del Cangrejo). Para esto se han escogido en primer lugar los datos
correspondientes al 20 de Noviembre del 2020, donde se tomaron aproximadamente
208 minutos de datos, con condiciones climatolégicas y atmosféricas relativamente
buenas. A esta muestra la hemos denominado como muestra de prueba. En la
tabla [5.4 se muestra la informacién de la muestra de prueba. El dngulo cenital de
los datos seleccionados es menor de 30°, con el fin de minimizar las discrepancias
con las simulaciones de Monte Carlo, ya que estas han sido generadas para una
distancia cenital de 20°. Esta muestra de datos ha sido procesada con modelos de RF
entrenados con la muestra de Monte Carlo ajustado al Crab y con la configuracién
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Figura 5.6: Variacién del dngulo cenital de la muestra de prueba de datos de la Nebulosa del
Cangrejo (véase la tablalﬁ[).

de limpieza de imagen estandar (véase la seccién [3.3.2). La figura [5.6 muestra la
variacién del dngulo cenital de la muestra de prueba (véase la tabla[5.4). Ademas,
cabe recalcar que el presente estudio es un andlisis "independiente de la posicién
de la fuente', lo que quiere decir que no se han utilizado parametros que asuman
la posicion real de la fuente en la cadmara en la reconstruccién de los parametros
de imagen ni en el entrenamiento de los modelos de RF.

5.3.1 Analisis de la significancia de la senal

Una de las partes principales del andlisis de fuentes de rayos - consiste en estimar la
probabilidad de que la senal detectada no sea debida a las fluctuaciones del fondo de
rayos cosmicos. Para la extraccién de la senal es 1til el andlisis de la distribucién del
parametro 62, definido como la distancia angular entre la posicién verdadera y la
posicién reconstruida de la fuente al cuadrado (véase el apéndice . Si existe un
exceso de rayos y proveniente de la direccion de la fuente, entonces en la distribucion
de 6% deberia aparecer un pico en torno a 6% = 0.

La estimacién de la significancia de la sefial en la distribucién del pardmetro 62
se ha realizado utilizando el método de Li&Ma descrito en [I130]. En este se define
una zona ON de la observacion, donde se espera tener la senal de la fuente mezclada
con el fondo de fluctuaciones de rayos cdésmicos, y una zona OFF, que contendra
unicamente senal debida al fondo. Utilizando estas dos zonas se puede obtener el
exceso de eventos de rayos v con la siguiente expresion:

Ne:p = on_a'Noff (53)

donde Nyp, y Nyysy son el niimero de eventos en las zonas ON y OFF que sobreviven
a los cortes de separacién y/hadrén respectivamente, y siendo « el factor de
normalizacién, obtenido como el cociente entre el nimero de eventos ON y OFF en
una region alejada de la fuente. Al ser observaciones de tipo wobble se ha utilizado
unicamente la regién OFF localizada a 180° de la posicién ON (véase la figura
va que en las regiones mas cercanas a la fuente existe una contaminacion significativa
de rayos 7, lo cual afecta el analisis de la significancia de la senal. La magnitud de la
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cmila Tiempo Efectivo
Observacion [min]
20-11-2020 207.70

Tabla 5.4: Datos de la fecha de observacion y su correspondiente tiempo efectivo para la muestra
de prueba.

significancia se calcula de acuerdo a la férmula (17) de Li&Ma [130]:

Noff 1/2
tra) (Non + Noff)] }
(5.4)

14+« Non,
S=vV2{N,, -1 Nyrr-1
f{ on n|: o ] <N0n+NOff> + Nogy - In

Se han obtenido las distribuciones del parametro 92 para la muestra de prueba
de datos de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla |5.4) utilizando tanto cortes fijos
como cortes optimizados en intervalos de energia de 1os parametros 0% y gammaness.

Cortes de 6> y gammaness fijos

Las figuras [5.7al y [5.7b| muestran la distribucién del pardmetro 62 y la sefial resultante
tras substraer el fondo obtenidas aplicando los siguientes cortes fijos: intensity > 50
phe, leakage < 0.2, width/length > 0.1, r > 1, gammaness > 0.75 y 0 < 0.035°".
Se puede ver en las figuras claramente un exceso en la zona cercana a 6% = 0, cuya
significancia estadistica es de 37.9 o. La significancia minima, que tipicamente se
utiliza para establecer que se ha detectado una senal de rayos v es de 5 . El
area de normalizacién escogida para el pardmatro a de la formula de Li&Ma estd
entre 0.1° y 0.302, ya que se ha utilizado tinicamente la zona OFF de 180° rotada
desde la posicion ON de la fuente.

Cortes de #? y gammaness dependientes de la energia

Los cortes 6ptimos de significancia por intervalo de energia han sido obtenidos bus-
cando la combinacién de cortes de gammaness y % que maximizaban la significancia
en cada intervalo. Para esto se ha utilizado una muestra independiente de datos
de la Nebulosa del Cangrejo, obtenidos por el telescopio LST-1 entre los meses de
noviembre del afio 2020 y el mes de marzo del ano 2021, denominada muestra de
entrenamiento. El tiempo total de observacion es de 32 horas, y la distribucién
del dngulo cenital va de 8° a 50° aproximadamente. En la tabla [5.5 se muestran
la fecha y el tiempo efectivo de observaciéon de esta muestra de datos. El tiempo
efectivo tiene en cuenta el tiempo muerto debido a los procesos de calibracion y a
la electrénica de adquisicién de datos. La tabla [5.6 resume los valores obtenidos
de estos cortes Optimos por intervalo de energia.

Los cortes de la tabla [5.6] han sido aplicados a la muestra de prueba de los datos
de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla [5.4) . para calcular la significancia por
intervalo de energia. En la figura[5.8 se muestran los resultados obtenidos para la
significancia de la sefial por intervalo de energia, los cuales también se resumen en la
tabla @ Las figuras |i 5.10| muestran las distribuciones del pardmetro 62 y la
sefial resultante por mtervalo de energia. Se puede observar en las figuras referidas
que la senal de la nebulosa es detectada en el rango de energia que va desde los
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(a) Distribucién del pardmetro 62.
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(b) Distribucién del nimero de eventos de exceso tras sustraer el fondo.

Figura 5.7: (a) Distribucién del pardmetro de imagen 62 y (b) de la sefial resultante tras substraer
el fondo para los datos de la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo del dia de referencia
escogido (véase la tabla , analizados utilizando cortes fijos. Se muestran ademads: los valores
de la significancia de la senal, tasa de rayos v y de fondo de rayos césmicos por minuto, nimero
de eventos en la zona ON, nimero de eventos en la zona OFF y significancia por raiz cuadrada de
hora de observacién. La linea discontinua vertical muestra el corte en #? utilizado para calcular la
significancia de la deteccién.
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Fe;c(?a Tiempo Efectivo

Observacion [min]
18-11-2020 108.44
19-11-2020 38.47
20-11-2020 207.70
21-11-2020 94.44
07-12-2020 68.78
13-12-2020 18.99
14-12-2020 36.57
15-12-2020 203.27
17-12-2020 75.16
18-12-2020 56.93
10-02-2021 146.10
11-02-2021 36.40
13-02-2021 108.72
15-02-2021 163.12
16-02-2021 146.03
09-03-2021 18.23
10-03-2021 74.11
11-03-2021 63.07
12-03-2021 46.02
13-03-201 61.32
14-03-2021 62.44
15-03-2021 73.76
Total [Horas] 31.80

Tabla 5.5: Datos de la fecha de observacién de la Nebulosa del Cangrejo con el telescopio LST-1 y
su correspondiente tiempo efectivo, utilizados como muestra de entrenamiento.

E media
[TeV]

gammaness 62

0.07
0.11
0.19
0.32
0.53
0.89
1.50
2.51
4.22
7.08
11.88
19.95

0.50
0.50
0.65
0.70
0.65
0.80
0.60
0.60
0.50
0.65
0.65
0.50

0.01
0.04
0.04
0.05
0.04
0.05
0.06
0.09
0.06
0.06
0.04
0.03

Tabla 5.6: Cortes de gammaness y 02 que optimizan la significancia en cada intervalo de energia,

obtenidos con la muestra de entrenamiento de la tabla
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+ Significancia
20

15
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Significancia (Li&Ma)

1071 10°
E [TeV]

Figura 5.8: Significancia en la sefial de la Nebulosa del Cangrejo por intervalo de energia.

lﬁ%’gﬁa Significancia Non Noff «

0.07 1.38 7576 7536 0.98
0.11 6.33 7456 6653 1.01
0.19 16.78 2508 1445 1.01
0.32 21.51 1823 698 1.05
0.53 21.30 1102 291 1.07
0.89 16.68 440 61 1.13
1.50 11.89 229 36 1.09
2.51 9.42 119 10 1.21
4.22 4.41 45 4 1.86
7.08 7.26 19 0 0.33
11.88 -= 8 0 -

19.95 - 2 0 --

Tabla 5.7: Resultados de la significancia de la sefial para la muestra de prueba de la Nebulosa del
Cangrejo (véase la tabla|5.4) por intervalo de energia. Se muestran ademas los valores del nimero
de eventos en las zonas ON y OFF, y el factor de normalizacién « utilizado en la férmula de Li&Ma.

0.08 TeV hasta los 3.15 TeV. A energias mas altas la significancia va decayendo y
la estadistica de los eventos se vuelve escasa. La significancia maxima de 21 o se
alcanza en el rango de energia entre 0.24 TeV y 0.67 TeV.

5.3.2 Mapa del cielo para la Nebulosa del Cangrejo

Comparando la direcciéon de llegada de los eventos reconstruidos, considerados como
rayos 7, con la posiciéon nominal de la fuente es posible estimar la precisiéon de
apuntado y la resolucién angular del telescopio. Para esto se ha obtenido un mapa
del cielo con la direccién reconstruida de cada evento, una vez aplicados los cortes
de separacion v/hadrén: intensity > 300 phe, leakage < 0.2 , gammaness > 0.7
y 0% < 0.03°”. Estos cortes han sido seleccionados con la finalidad de reducir la
influencia de posibles efectos sistematicos.
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Figura 5.9: Distribuciones del pardmetro de imagen 62 para la muestra de prueba de la Nebulosa

del Cangrejo (véase la tabla

, obtenidas con los cortes de 6% y gammaness optimizados en cada

intervalo de energia. Se muestran ademas: los valores de la significancia de la sefial, la tasa de rayos
v y del fondo de rayos césmicos por minuto, el nimero de eventos en la zona ON, ntimero de eventos
en la zona OFF y la significancia por raiz cuadrada de hora de observacién. La linea discontinua
vertical muestra el corte en 6%. El tiempo total de observacién fue de 208 minutos.
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Figura 5.11: Mapa del cielo obtenido con la direccién reconstruida de los eventos supervivientes
a los cortes de separacién «y/hadrén, para los datos de la muestra de prueba de la Nebulosa del
Cangrejo (véase la tabla . La cruz central indica la posicién nominal de la fuente. El circulo
en la esquina inferior izquierda muestra el tamafio aproximado de la funcién de dispersién puntual
(PSF, Point Spread Function) del telescopio, que englobarfa el 68% de los sucesos. La barra de color
indica el nimero de eventos en cada region de 0.04° .

La figura muestra el mapa en coordenadas celestes para los eventos reconstru-
idos de la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla . El mapa
ha sido suavizado, utilizando una interpolacién gaussiana y normalizandolo dentro
de un area de 4°. La barra de color indica el nimero de eventos para cada regiéon
de 0.04°°. Se puede inferir de la figura que la direccién de los eventos reconstruidos
después de los cortes de separacién v/hadrén coincide con la posicién nominal de
la fuente en el cielo. El mapa es el esperado para a una fuente puntual, segin la
funcién de dispersién puntual (PSF, Point Spread Function) del telescopio LST-1,
no observandose efectos sistematicos de desplazamiento de la posicién.

5.3.3 Analisis espectral de la Nebulosa del Cangrejo

El flujo de rayos v que una fuente emite por unidad de tiempo e intervalo de energia
es conocido como espectro diferencial de energia. En el caso de la Nebulosa del
Cangrejo este espectro ha sido obtenido con gran precisién por otros observatorios
de muy altas energia (véase la seccién , por lo que medirlo con el telescopio
LST-1 permite poner a prueba importantes aspectos de su funcionamiento. En
esta seccion se describira el procedimiento seguido para la obtencién del espectro
diferencial de energia de la Nebulosa de Cangrejo con el telescopio LST-1 y su
comparacién con el espectro obtenido por MAGIC.
El espectro diferencial de una fuente se calcula segun:
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dFy(E)  Ney(E)
dE ~ AE-Aef-tey

(5.5)

donde N, define el nimero de eventos de exceso sobre el nivel de fondo, AFE el
intervalo de energia, Ay es el area efectiva por intervalo de energia calculada en
la seccién |5.2.6| y t.5 es el tiempo efectivo de la observacion.

Las figuras [5.12a] y |[5.12b| muestran el espectro diferencial y la densidad espectral
de energia (SED, Spectral Energy Distribution), respectivamente. La densidad
espectral de energia es definida como E24E. Estas figuras fueron obtenidas para
la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla . Los cortes
utilizados para el calculo del espectro son los siguientes: intensity > 50 phe, leakage <
0.2 , gammaness > 0.8 y 62 < 0.06°". En este caso se ha aplicado un corte amplio en
el pardmetro 62 para reducir las diferencias entre los datos reales y las simulaciones de
Monte Carlo. Se puede observar en las figuras mencionadas que el espectro obtenido
coincide con el medido por MAGIC [27]. Este es un resultado de relevancia, ya que
verifica el funcionamiento del telescopio LST-1 de forma integral.

Las figuras y [6.13b muestran las curvas de luz en intervalos de 20 minutos
de los datos analizados de la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo (véase la
tabla para energias superiores a 100 GeV (a) y a 300 GeV (b). Se han ajustado
las curvas de luz a un flujo contante obteniéndose un flujo medio de (2.4 4 0.4) x ~10
em~!'s™! integrado para energias superiores a 100 GeV, y de (1.240.1) x 10 cm~1s~!
para energias superiores a 300 GeV. Se puede observar que el flujo es relativamente
constante, como deberia ocurrir, ya que la Nebulosa del Cangrejo es una fuente
estable en este rango de energias. Las pequenas variaciones del flujo observadas
podrian ser debidas a factores climatologicos, que no se han podido tener cuenta
en este andlisis por no estar atn en funcionamiento la estacién metereoldgica del
telescopio, y a la variacién del angulo cenital de las observaciones.

5.3.4 Estimacién de la resolucion angular

La resolucién angular, como se detallé en la seccién[5.2.4] es uno de los pardmetros més
importantes de un telescopio, ya que permite evaluar la calidad de la reconstruccién
de la direccién de llegada de los rayos 7. Al ser la Nebulosa del Cangrejo una fuente
puntual [I31], es posible estimar la resolucién angular directamente a partir de los
datos, sin tener que recurrir a simulaciones de Monte Carlo, evitando asi posibles
discrepancias entre datos reales y simulaciones.

Para obtener la resoluciéon angular con los datos de la Nebulosa del Cangrejo se
han aplicado los cortes de gammaness con los cuales se obtiene la mejor sensibilidad
(véase la seccién ) sin utilizar los cortes del pardmetro #2. La muestra de datos
utilizada para el calculo de los cortes 6ptimos, fue la muestra de entrenamiento de
datos de la Nebulosa del Cangrejo de noviembre 2020 a marzo 2021 (aproximadamente
32 horas), descrita en la seccion m (véase la tabla . La tabla @, resume los
valores de los cortes 6ptimos de gammaness utilizados.

Con el fin de obtener la resolucién angular con datos reales de la Nebulosa del
Cangrejo, se han utilizado dos métodos complementarios y usados en MAGIC [116],
[100], cuyos resultados se describen a continuacién.
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(b) Distribucién espectral de energia (SED).

Figura 5.12: Espectro diferencial (a) y distribucién espectral de energia (SED) (b) obtenido con la
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muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo de la tabla Se muestra también como referencia

el espectro obtenido por MAGIC [27].
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(b) Curva de luz sobre 300 GeV.

Figura 5.13: Curvas de luz obtenidas con la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo
(véase la tabla|5.4) en intervalos de tiempo de 20 minutos, para energias superiores a 100 GeV (a) y
superiores a 300 GeV (b). Las lineas horizontales discontinuas muestran el valor medio del flujo.
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E[%lee{';’ja gammaness
0.06 0.50
0.10 0.60
0.14 0.65
0.22 0.70
0.33 0.80
0.50 0.85
0.76 0.90
1.14 0.85
1.73 0.85
2.62 0.90
3.96 0.75
5.99 0.65
9.07 0.65
13.72 0.95
20.76 0.50

Tabla 5.8: Cortes 6ptimos de gammaness, utilizados para la estimacién de la resolucién angular
obtenidos con la muestra de entrenamiento de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla .

Método del ajuste gaussiano

El primer método consiste en calcular la resolucién angular, 0gq.ss, a partir del
ajuste de la distribucién del pardmetro 6% del exceso de rayos :yis a una funcién

gaussiana bidimensional, de la forma Ae~(*/B) 4 C. Se ha restringido la regién de la

distribucién de 62 hasta 0.16027 para evitar efectos de las colas de las distribuciones.

La figura muestra el ajuste de dicha gaussiana en el intervalo de energia entre
0.6 y 0.91 TeV, usando los datos de la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo
(véase la tabla [5.4). El valor de la raiz cuadrada del pardmetro B (equivalente a
V20) es de 0.09°. Si la resolucién fuera puramente gaussiana (ajuste perfecto a
la formula y término C = 0), la fraccién de sucesos con valores de 62 < B seria
del 63% de los contenidos en la regién escogida.

La figura [5.15a muestra los resultados de la resoluciéon angular por intervalo de
energia obtenida para la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo (véase la
tabla , utilizando el método de ajuste gaussiano. En la tabla @ se resumen
estos resultados.

Método del percentil 68%

El segundo método utilizado para la obtencién de la resoluciéon angular consiste en
calcular una distancia angular, Ogg, alrededor de la posicién de la fuente que contenga
el 68% del exceso de rayos . Para esto se ha obtenido el valor correspondiente al
percentil 68% de la distribucién acumulativa de los valores de #2. El rango maximo
de 6? utilizado ha sido restringido a 0.16°" desde la posicién de la fuente. La figura
muestra la distribucién acumulativa de 62, obtenida para el intervalo de energfa
entre 1.38 y 2.08 TeV, con el método del 68% del contenido cerca de la fuente. Los
resultados del percentil 68% se muestran en la tabla [5.3 .

'Esta distribucién se obtiene substrayendo en la distribucién de 6% de la regién ON la de la regién
OFF.
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Energia:0.60 TeV-0.91 teV, Resolucion angular: 0.09°

—— Ajuste
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Figura 5.14: Ajuste a una funcién gaussiana de la distribucién del pardmetro 62 del exceso de
rayos 7 tras substraer el fondo. El valor de la resolucién angular obtenido para el intervalo de

energia entre 0.6 y 0.91 TeV es de 0.09°, el cual se muestra con linea discontinua en color magenta.

Se muestra también con la linea de color verde discontinua el valor de 0.20° obtenido con el método
del percentil 68% para el mismo intervalo de energfa.

En la figura[5.15D]|se muestra una comparacién entre los resultados de la resolucién
angular para la muestra de Monte Carlo y los obtenidos con el método del percentil
68% para la muestra de prueba de los datos de la Nebulosa del Cangrejo (véase
la tabla . Se puede observar en dicha figura que los resultados con los datos
reales para el percentil 68% no son atn de la misma calidad que los obtenidos con
las simulaciones de Monte Carlo. A su vez, en la figura se observa que los
resultados obtenidos con el método del ajuste gaussiano son demasiado optimistas
para algunos intervalos de energia, esto puede deberse a que con este método no
se tienen en cuenta las colas de las direcciones reconstruidas.

Es evidente que en general los valores de Ogquss < Ogs, ya que la distribucién de
los sucesos no es puramente gaussiana. Es decir, que el método del ajuste gaussiano
tiene en cuenta unicamente los eventos cuya direccién reconstruida esta cercana a
la fuente, mientras que el método del 68% es més sensible a las colas largas de la
distribucién de las direcciones reconstruidas. Esto se pude observar en la figura
donde se ilustran los valores de la resolucién angular obtenidos con los dos
métodos para el intervalo de energia entre 0.6 y 0.91 TeV, mostrados con la linea
discontinua en color magenta para el método del ajuste gaussiano y con la linea
discontinua wverde para el método del percentil 68%.

5.4 Estimacion de la sensibilidad del telescopio LST-1

Se ha estimado la sensibilidad del telescopio LST-1 de acuerdo a la definicién de
sensibilidad usada en CTA-Norte, definida como el flujo minimo de rayos v que
deberia emitir una fuente puntual para ser detectada con una significancia minima
de 5 ¢. El flujo es calculado en cinco intervalos de energia por década, y exigiendo
una deteccién de al menos 10 rayos v sobre el nivel de fondo por intervalo de energia
y una relacién senal/fondo minima de 1/20 en 50 horas de observacion [132].
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Figura 5.15: Resultados de la resolucién angular obtenida con el método del ajuste gaussiano (a)
con de los datos de la muestra de prueba de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla en color

magenta. Se muestra también el requerimiento de CTA-Norte para la resoluciéon angular en negro.

(b) Resolucién angular por intervalo de energia, obtenida para la muestra de rayos v puntuales de
Monte Carlo ajustado al Crab, con una separacién de 0.4°, para ajustarse a observaciones de tipo
wobble en azul. En verde se muestran los resultados de la resolucién angular por el método del
percentil 68% obtenido con la muestra de prueba de datos de la Nebulosa del Cangrejo (véase la
tabla . Se muestra también el requerimiento de CTA-Norte para la resoluciéon angular en negro.
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Energia:1.38 TeV-2.08 TeV, Resolucién angular:0.21°
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Figura 5.16: Obtencién de la resolucién angular con el método del percentil 68%. En este caso se
obtiene una resolucién angular de 0.21°, en el intervalo de energfa entre 1.38 y 2.08 TeV.

Para este estudio se ha estimado la sensibilidad del telescopio LST-1, tanto con
una muestra de simulaciones de Monte Carlo como con datos reales de la Nebulosa
del Cangrejo. A continuacion se describe el procedimiento seguido para cada andlisis.

5.4.1 Estimacion de la sensibilidad con simulaciones de Monte Carlo

La muestra de simulaciones Monte Carlo utilizada en la estimacién de la sensibilidad,
es la muestra estdndar definida en la seccién la cual ha sido generada siguiendo
una ley de potencias de indice espectral -2.0. Esto exige que al realizar comparaciones
entre los datos reales y las simulaciones de Monte Carlo sea necesario realizar una
ponderaciéon del espectro simulado relativo al espectro de la fuente analizada, en
este caso el la Nebulosa del Cangrejo. Para ello, se ha aplicado a cada evento
de Monte Carlo el siguiente peso:

w; = (I)Objetivo(Ei) (56)
(I)simulado(Ei)
donde Pgpjetivo(£;) es el espectro objetivo. Para el caso de los rayos v se ha utilizado
el espectro de la Nebulosa del Cangrejo medido por HEGRA [31]:

dq)objetivoq

E —2.62
g =288 1071 (m) TeVlem 257! (5.7)
€

y para los protones el espectro definido por [133]:

d(bobjetivo, protones _ 9.8 . 1076 ( E )2.62 Tevflcmf2sfl (5 8)

dE ’ 1TeV )
Dgimulado(F;) es el espectro con el cual se produjeron las simulaciones de Monte Carlo.
Para la simulacién de los rayos v se utilizé el siguiente espectro:

dq)simulado,v

E -2
=206-107% | —— TeV 'm 257! .
1B 06 - 10 <1TeV> eV 'm™°s (5.9)
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E[,i,"gi;f gammaness 62
0.07 0.56 0.25
0.11 0.65 0.10
0.18 0.66 0.05
0.29 0.69 0.03
0.48 0.76 0.02
0.78 0.83 0.02
1.273 0.86 0.01
2.09 0.85 0.01
3.42 0.84 0.01
5.60 0.82 0.01
9.16 0.74 0.01
15.01 0.70 0.02
24.58 0.57 0.03
40.26 0.83 0.10

Tabla 5.9: Cortes 6ptimos de sensibilidad por intervalo de energia obtenidos con la muestra de
Monte Carlo estdndar.
y para protones:

dq)simulado, protones

dE

E —2
=6.91-1077 (1Te\/) TeV 'm 27! (5.10)

Se ha dividido la muestra de eventos Monte Carlo en una muestra de entrenamiento
para optimizar los cortes de gammaness y %, y una muestra de prueba a la cual
se han aplicado estos cortes para obtener los valores de sensibilidad. Los cortes
optimos de gammaness corresponden a los cortes con los cuales se obtiene la mejor
sensibilidad posible, y los cortes éptimos de 62 son los que mantienen el 68% de
los eventos supervivientes a los cortes anteriores. En ambos casos los cortes han
sido calculados por intervalo de energia. La tabla [5.9 muestra los valores de los
cortes en gammaness y 0> que optimizan la sensibilidad en cada intervalo de energfa,
obtenidos a partir de las simulaciones Monte Carlo. La significancia ha sido calculada
utilizando el método de Li&Ma, descrito en la seccién [5.3.1}

Una vez aplicados los cortes 6ptimos, se han obtenido los valores de sensibilidad
para la muestra de Monte Carlo, que se resumen en la tabla La figura [5.17 mues-
tra los resultados obtenidos para la sensibilidad de la muestra de Monte Carlo en azul.

5.4.2 Estimacion de la sensibilidad con observaciones de la Nebu-

losa del Cangrejo

Para la estimacién de la sensibilidad del telescopio LST-1 con datos reales, se han
obtenido primero los cortes éptimos de los pardmetros gammaness y 6% que den
la mejor sensibilidad posible por intervalo de energia. Se ha utilizado para esto
la muestra de entrenamiento de datos de la Nebulosa del Cangrejo comprendida
entre los meses de noviembre del 2020 y marzo de 2021 (aproximadamente 32 horas),
descrita en la seccién m (véase la tabla|5.5). Los cortes 6ptimos de gammaness
y 62 obtenidos se resumen en la tabla

Una vez obtenidos los cortes éptimos se han aplicado a la muestra de datos
de la Nebulosa del Cangrejo de prueba de la tabla [5.4. La significancia ha sido
calculada, al igual que para la muestra de Monte Carlo, con el método de Li&Ma,
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Eventos Eventos Eventos Sensibilidad Flujo
Emedia Eventos .. . . de
de de Significancia relativa o
[TeV] 5y sensibilidad
pesados  fondo  fondos pesados % U. C.] [1/cm? s Tev]
0.07 458 933 83 93350 6.18 26 9.1e-09
0.11 481 744 80 74426 5.52 5 4.5e-10
0.18 491 591 71 57023 5.00 2 5.411e-11
0.29 379 340 29 18570 5.00 2 1.2e-11
0.48 269 178 10 4939 5.00 2 3.3e-12
0.78 200 97 4 1396 5.00 2 1.0e-12
1.27 148 53 1 367 5.00 3 3.7e-13
2.09 89 24 0 53 5.00 3 1.1e-13
3.42 66 13 0 9 5.00 4 4.0-14
5.60 104 15 0 14 5.00 9 2.9e-14
9.16 95 10 0 0 5.99 14 1.2e-14
15.01 131 10 0 0 5.99 37 8.6e-15
24.58 173 10 0 0 5.99 85 5.5e-15

Tabla 5.10: Sensibilidad obtenida en cada intervalo de energia tras aplicar los cortes 6ptimos a
la muestra de Monte Carlo de prueba. Se muestra el nimero de rayos 7 simulados, el nimero de
eventos de fondo (protones simulados) y sus ponderaciones respectivas al espectro de la Nebulosa
del Cangrejo, la significancia calculada con el método de Li&Ma, la sensibilidad relativa al flujo
de la Nebulosa del Cangrejo y el flujo de sensibilidad calculado. La sensibilidad ha sido calculada
cumpliendo las restricciones de la sensibilidad usada por CTA-Norte (significancia minima de 5 o,
en 5 intervalos de energia por década, y requiriendo 10 eventos de rayos y sobre el nivel de fondo
por intervalo de energia en 50 horas de observacién).

10710

E2 S [TeVecm2s71]

Figura 5.17: Sensibilidad del telescopio LST-1 en funcién de la energia, obtenida para la muestra
de Monte Carlo (azul) y para la muestra datos de prueba de la Nebulosa del Cangrejo de la tabla
(rojo). Se muestra también como referencia la sensibilidad obtenida con MAGIC [99] (negro). La
sensibilidad ha sido calculada cumpliendo las restricciones de la sensibilidad usada por CTA-Norte
(significancia minima de 5 o, en 5 intervalos de energfa por década, y requiriendo un minimo de 10

10—11,

10—12 |

Nebulosa del Cangrejo 20 Nov 2020 LST-1
ys/protones MC

MAGIC (Aleksic et al. 2014)
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eventos de rayos y sobre el nivel de fondo por intervalo de energia en 50 horas de observacién).
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E[,i,"gi;f gammaness 62
0.07 0.50 0.07
0.11 0.65 0.03
0.18 0.65 0.03
0.29 0.75 0.03
0.48 0.80 0.03
0.78 0.85 0.03
1.27 0.85 0.03
2.09 0.85 0.03
3.42 0.75 0.04
5.60 0.90 0.07
9.16 0.65 0.08
15.01 0.95 0.03
24.58 0.50 0.03
40.26 0.50 0.03

Tabla 5.11: Cortes 6ptimos de sensibilidad obtenidos para la muestra de datos de la Nebulosa del
Cangrejo de entrenamiento (véase la tabla .

descrito en la seccién [5.3.1l Se ha utilizado inicamente una zona OFF del modo
wobble, la localizada a 180° de la posicion ON, para evitar contaminacién de rayos
provenientes de la fuente (véase la ﬁgura. Se ha multiplicado el niimero de eventos
OFF por un factor 5, utilizando una relacién senal/fondo de 1/5, lo cual satisface la
definicién de la sensibilidad usada en CTA-Norte. La tabla[5.12] resume los resultados
obtenidos para la sensibilidad con la muestra de datos de la Nebulosa del Cangrejo de
prueba, la cual es mostrada en la figura [5.17|en rojo. Se muestra como referencia la
sensibilidad de MAGIC [99] en negro. La figura muestra la sensibilidad obtenida
relativa al flujo de la Nebulosa del cangrejo. Por comparaciéon se muestra también
la sensibilidad de MAGIC. Se debe tener en cuenta que la sensibilidad obtenida
con MAGIC corresponde a un sistema estereoscépico, que supera en sensibilidad a
un telescopio aislado. No obstante, los resultados de sensibilidad alcanzados por el

telescopio LST-1 muestran una diferencia menor de un factor 2 entre los dos resultados.

Es de esperar una ostensible mejora con respecto a los resultados de MAGIC, una
vez que entren en funcionamiento el resto de telescopios LST de CTA-Norte.

5.5 Analisis de las primeras observaciones de AGNs

Durante la puesta a punto del telescopio LST-1 se han podido detectar algunas
fuentes intensas de rayos y conocidas. Se trata de objetos de tipo AGN, como lo
son Markarian 421, Markarian 501 y 1ES19594-560. A continuacién se presentarian
los resultados obtenidos del primer analisis de estas fuentes.

El anélisis de AGNs se ha realizado siguiendo la metodologia detallada en la
seccion [5.3, utilizando el mismo anélisis "independiente de la fuente" que para los
datos de la Nebulosa del Cangrejo. Se ha obtenido la significancia de la sefial (véase la
seccion [5.3.1)), el espectro de emision (véase la seccién y el mapa del cielo (véase
la seccion [5.3.2)) de cada fuente analizada. Todo este analisis ha sido realizado con el
objetivo de comprobar y optimizar el funcionamiento del telescopio. Los modelos
de Random Forest utilizados para la reconstruccion de la direccién de llegada de
los rayos 7, la estimacién de la energia y para la separaciéon v/hadrén, han sido
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Eventos Eventos Eventos Sensibilidad Flujo
Eredia Eventos - . . de
de de Significancia relativa -
[TeV] K esados  fondo  fondos pesados % U. C.] sensibilidad
P P ou [1/ cm?s TeV)
0.07 -- - 20520 205680 - -- -
0.11 274 2746 6385 63999 21.31 17 1.6e-09
0.18 134 1346 6585 66004 10.50 5 1.4e-10
0.29 42 418 1675 16789 6.44 3 2.0e-11
0.48 25 248 695 6966 5.88 3 5.4e-12
0.78 12 117 175 1754 5.36 2 1.3e-12
1.27 7 67 55 551 5.26 3 4.9e-13
2.09 2 23 5 50 5.06 3 1.3e-13
3.42 2 24 5 50 5.13 7 8.1e-14
5.60 1 10 0 0 5.99 11 3.4e-14
9.16 1 10 0 0 5.99 25 2.1e-14

Tabla 5.12: Sensibilidad obtenida en cada intervalo de energia con la muestra de prueba de datos
reales de la Nebulosa del Cangrejo (véase la tabla . Se muestra el nimero de eventos de rayos
~ de la Nebulosa del Cangrejo, asi como el nimero de eventos correspondientes al fondo residual
y sus ponderaciones respectivas al espectro de la Nebulosa del Cangrejo, la significancia calculada
con el método de Li&Ma, la sensibilidad relativa al flujo de la Nebulosa del Cangrejo y el flujo de

sensibilidad calculado.

Figura 5.18: Sensibilidad obtenida con la muestra de datos de prueba de la Nebulosa del Cangrejo
de la tabla (rojo), relativa al flujo de la misma. Se muestra también como referencia la sensibilidad

Sensibilidad diferencial [%U.C.]

101 4
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relativa obtenida para MAGIC [99] (negro).

10!

85



5. Caracterizacion del telescopio LST-1 y andlisis de las primeras observaciones 86

s // TEme
2x10 7; _‘v"éh—\
_/’_ =
III,
< _/
£ /
Ll /
T
- /
T 1054
& ——
[} /
[} !
0 1
- /!
< j
/
i
6 x 10* /
II
1
/
]
—_—
101 100 10!
E [TeVv]

Figura 5.19: Area efectiva obtenida con la muestra de Monte Carlo estdéndar con un dngulo cenital

de 20°, utilizada para el andlisis espectral de AGNs.

entrenados con la muestra de Monte Carlo estdndar (véase la seccion EL Los
datos han sido procesados con LSTOSA, utilizando la versién de cta-Istchain v.0.7.3
y la configuracién de limpieza de imagen estandar (véase la seccion .

La significancia de las sefiales ha sido obtenida para todas las fuentes con los
mismos cortes fijos: intensity > 50 phe, leakage < 0.2, width/length > 0.1, gammaness
> 0.75y 62 < 0.035°°. Se trata de cortes que ofrecen buenos resultados a bajas
energias y son adecuados para comparar con otros andlisis. El area de normalizacion
escogida para el parametro o del método de Li&Ma esta entre 0.1°% y 0.3°>. Para las
fuentes analizadas se ha utilizado tinicamente la zona OFF de 180°, rotada desde la
posiciéon ON de la fuente, con el fin de evitar contaminacién de rayos y procedentes
de la fuente en la estimacion del fondo (véase la figura . Para el calculo del
espectro se han utilizado los siguientes cortes: intensity > 50 phe, leakage < 0.2 ,
gammaness > 0.6 y 02 < 0.06°". Estos cortes son menos estrictos que los anteriores,
a fin de retener una mayor estadistica en cada intervalo de energia. En la figura

se muestra el area efectiva utilizada para el cdlculo del espectro de las fuentes
analizadas. Los mapas del cielo para cada AGN analizado fueron obtenidos utilizando

los siguientes cortes de separacién: «y/hadrén, intensity > 300 phe, leakage < 0.2,
gammaness > 0.7y 6% < 0.03°". Estos cortes han sido seleccionados para minimizar
posibles desviaciones en la reconstruccion de la direccién de los eventos con respecto
a la direccion real de la fuente. En la tabla se presenta informacién relevante

sobre las observaciones de las fuentes analizadas.

5.5.1 Markarian 421

Markarian 421 es una de las fuentes de rayos v més estudiadas por los observatorios de
altas energias, por lo cual su estudio es de relevancia para evaluar el comportamiento

2La muestra estdndar de Monte Carlo no ha sido modificada como la muestra de Monte Carlo

ajustada al Crab.
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Fecha . . Angulo
Fuente de Tlem[EzliEnﬁectlvo Cenital
Observacién [°]
Markarian 421  17-03-2021 157 11- 45
Markarian 501  05-04-2021 105 18 - 43
09-08-2021
1ES1959+-560 11-08-2021 130 36 - 38

Tabla 5.13: Informacién sobre las fuentes analizadas.

del telescopio LST-1 (para méas detalles sobre Markarian 421 véase la seccién .
En este trabajo se han analizado los datos de Markarian 421 tomados en modo
wobble por el telescopio LST-1 el 17 de marzo de 2021, con una duracién de 157
minutos. La distribucién del 4ngulo cenital de los datos varia entre 11° y 45° (véase
la tabla . Este dia ha sido seleccionado por que las condiciones climatologicas
y atmosféricas fueron buenas para la observacién. La fuente no se encontraba en
estado de alta actividad en este periodo.

En la figura se puede observar la distribucién del pardmetro de imagen 62
utilizada para la obtencién de la significancia de la senal, obtenida tras aplicar los
cortes fijos mencionados anteriormente. La significancia es de 21 o, observandose
un claro exceso procedente de la direccién de la fuente. La figura muestra el
mapa del cielo obtenido tras la reconstruccién de los eventos de Markarian 421 cerca
de la posicién de la fuente. En las figuras y se muestran respectivamente
el espectro diferencial y la distribuciéon espectral de energia, obtenidos para los datos
de Markarian 421 analizados. En estas figura se muestra también como referencia el
espectro diferencial y la distribucién espectral de energia obtenida para Markarian
421 por MAGIC [134]. La diferencia entre ambos espectros puede ser debida a que
la fuente se encontrase en estados de distinta actividad.

En la figura se puede observar la curva de luz obtenida para la misma muestra
de datos. Se aprecia en estas figuras un pequeno aumento del flujo seguido de un
decaimiento hacia mitad de las observaciones, que podria ser debido a variaciones
atmosféricas, cambios del comportamiento del telescopio, o a variabilidad intrinseca
de la fuente. Un analisis detallado de esta posible variabilidad incluiria estudios
de correlacién con MAGIC y otros instrumentos, los cuales quedan fuera de los
objetivos de este trabajo.

5.5.2 Markarian 501

Markarian 501 es otra de las fuentes de rayos v que ha sido estudiada por distintos
instrumentos de altas energias (véase la seccién para mas informacion sobre las
principales caracteristicas de Markarian 501). La muestra de datos seleccionada
corresponde al 5 de abril de 2021, fecha en la que se tuvieron condiciones climatolégicas
y atmosféricas buenas para la observacién y en la que la fuente no presentaba una
actividad alta. Estas observaciones fueron de tipo wobble con una duracién de 105
minutos y una distribucién del 4ngulo cenital entre 18° y 43° (véase la tabla .

En la figura |5.23a se puede observar la distribucién del pardametro 62 utilizada
para la obtencion de la significancia de la sefial. Se han utilizado los cortes detallados
anteriormente. La significancia obtenida para Markarian 501 es de 17 o, observandose
un claro exceso en la regién cercana a la posicién real de la fuente. En la figura
5.23b| se muestra el mapa del cielo obtenido tras la reconstrucciéon de los eventos
de Markarian 501 cerca de la posicién de la fuente. En las figuras[5.24a y se
detallan el espectro diferencial y la distribucién espectral de energia respectivamente.
En estas figuras se muestran también como referencia el espectro diferencial y la
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Figura 5.20: (a) Distribucién del parametro > (distancia angular entre la posicién verdadera y la
posicién reconstruida de la fuente al cuadrado) de la sefal y el fondo para los datos de Markarian
421 analizados. Se muestran ademads los valores de significancia, tasa de rayos ~ y del fondo de rayos
cbésmicos por tiempo de observacion, nimero de eventos en las regiones ON y niimero de eventos en
las regiones OFF y la significancia por raiz cuadrada de hora de observacién. La linea discontinua
vertical muestra el corte en 62 utilizado para le célculo de la significancia. (b) Mapa del cielo de
Markarian 421 obtenido con la direccion reconstruida de los eventos supervivientes a los cortes de
separacién v/hadrén. La cruz central indica la posicién nominal de Markarian 421 y el circulo en la
esquina inferior izquierda muestra el tamafio aproximado de la PSF del telescopio. La barra de color
indica el nimero de eventos en cada regién de 0.042.
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Figura 5.21: Espectro diferencial (a) y distribucién espectral de energia (SED) (b), obtenidos para
los datos analizados de Markarian 421. Se muestra también como referencia el espectro diferencial
y la distribucién espectral de energia obtenida para Markarian 421 por MAGIC [134]. Las flechas

indican limites superiores de la emision.
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Figura 5.22: Curva de luz en intervalos de tiempo de 20 minutos obtenida para Markarian 421.

distribucién espectral de energia obtenida para Markarian 501 por MAGIC [74]. En
la figura [5.25] se muestra la curva de luz obtenida para Markarian 501.

5.5.3 1ES1959+560

Otra fuente de rayos v que ha sido muy estudiada es 1ES1959+560 (véase la seccién
m para mas detalles sobre ella). Para el analisis de 1ES1959+-560 se han seleccionado
dos dias de observaciéon en modo wobble correspondientes al 9 y 11 de agosto de 2020,
con una duracién total de 130 minutos y un angulo cenital entre 36° y 37.5°. De igual
manera que para las fuentes anteriores, estos dias han sido seleccionados debido a
las buenas condiciones de observacién y a que la fuente no presentaba una actividad
alta. La figura presenta las distribuciones del pardmetro 62 utilizadas para la
obtencién de la significancia de la senal. Se han utilizado los mismos cortes que para
el anélisis de los otros dos AGNs. La significancia obtenida es de 16 ¢. La figura
muestra el mapa del cielo. Las figuras[5.27a y muestran respectivamente
el espectro diferencial y la distribucién espectral de energia obtenida para los datos de
1ES1959+4-560 analizados, y como referencia el espectro diferencial y la distribucion
espectral de energia obtenida para 1ES1959+560 por MAGIC [82]. En las figuras
[5.28a]y [5.28D] se muestran las curvas de luz para el 9 y 11 de agosto de 2021. En estas
ultimas figuras se puede observar una variacién del flujo de la fuente, especialmente
durante la mitad de la primera noche. Como se ha mencionado anteriormente, un
analisis detallado de esta posible variabilidad de la fuente durante estas observaciones
queda fuera de los objetivos de este trabajo, e incluso de las capacidades actuales
del LST-1. Por ejemplo, atin no esta operativo el sistema que registrara la evolucion
de la transmision atmosférica durante las observaciones del LST-1.
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Figura 5.23: (a) Distribucién del pardmetro % (distancia angular entre la posicién verdadera y la
posicién reconstruida de la fuente al cuadrado) de la senal y el fondo para los datos de Markarian
501 analizados. Se muestran ademas los valores de significancia, tasa de rayos v y del fondo de rayos
cbésmicos por tiempo de observaciéon, nimero de eventos en las regiones ON y niimero de eventos en
las regiones OFF y la significancia por raiz cuadrada de hora de observacién. La linea discontinua
vertical muestra el corte en 62 utilizado para le cdlculo de la significancia. (b) Mapa del cielo de
Markarian 501 obtenido con la direccién reconstruida de los eventos supervivientes a los cortes de
separacién v/hadrén. La cruz central indica la posicién nominal de Markarian 501 y el circulo en la
esquina inferior izquierda muestra el tamafo aproximado de la PSF del telescopio. La barra de color
indica el nimero de eventos en cada regién de 0.042.
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Figura 5.24: Espectro diferencial (a) y distribucién espectral de energia (SED) (b), obtenidos para
los datos analizados de Markarian 501. Se muestra también como referencia el espectro diferencial
y la distribucién espectral de energia obtenida para Markarian 501 por MAGIC [74]. Las flechas
indican limites superiores de la emision.
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Figura 5.25: Curva de luz en intervalos de tiempo de 20 minutos obtenida para Markarian 501.

5.6 Resumen y conclusiones

En este capitulo se han descrito los resultados obtenidos en el anélisis de los principales
parametros que sirven para evaluar el funcionamiento del telescopio LST-1. Ha
continuacién se resumiran estos resultados.

Del analisis de las simulaciones de Monte Carlo se ha obtenido que el umbral de
energia del telecopio LST-1 es de 28.7 + 1.4 GeV, que su resolucion de energia es
del orden del 20% para energias entre 1 a 10 TeV, y que su resolucién angular estd
por debajo de 0.2° en el rango de los TeV. El area efectiva calculada es del orden
de los 10° m?, para eventos de aproximadamente 300 GeV y cae ligeramente para
altas energias debido al limitado campo de visién del telescopio y al corte aplicado
en el parametro leakage. En cuanto a la separacién v/hadrén, se ha evaluado el area

bajo la curva ROC, que muestra resultados superiores al 87% desde 0.1 a 25 TeV.

Ademaés se ha podido calcular la sensibilidad, la cual ha sido comparada con la del
sistema estereoscopico de los telescopios MAGIC. La sensibilidad relativa al flujo
de la Nebulosa del Cangrejo es del 5% a 0.1 TeV y del 3% a 1.27 TeV.

El analisis con datos reales de la Nebulosa del Cangrejo ha permitido obtener una
senal con una significancia de 38 o con cortes fijos. Con el uso de cortes optimizados
en intervalos de energia se detecta senal desde los 0.08 TeV hasta los 3.15 TeV. La
significancia maxima de 21 ¢ se alcanza en el intervalo de energia entre los 0.24 y 0.67
TeV. El espectro obtenido de la Nebulosa del Cangrejo concuerda con el obtenido
por MAGIC. De esta forma hemos podido corroborar el buen funcionamiento del
telescopio de manera integral. El mapa del cielo obtenido muestra un claro exceso
de eventos, cuya direccién reconstruida se encuentra en la posicién nominal de la
Nebulosa del Cangrejo, sin que se observen desplazamientos o distorsiones, indicando
un correcto funcionamiento del sistema de apuntado.

Se ha estimado la sensibilidad del telescopio con datos reales de la Nebulosa del
Cangrejo, observandose que la sensibilidad actual del telescopio LST-1 es un factor 2
peor que la de MAGIC en el rango de energias intermedias (0.5 a 2 TeV). Esto es
razonable teniendo en cuenta que CTA-Norte cuenta por el momento con un solo
telescopio, en comparacién con el sistema estereoscépico de MAGIC.

Se ha estimado la resolucién angular usando datos de la Nebulosa del Cangrejo,
por el método del ajuste gaussiano bidimensional y el del percentil del 68% del
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Figura 5.26: (a) Distribucién del pardmetro % (distancia angular entre la posicién verdadera y la
posicién reconstruida de la fuente al cuadrado) de la senal y el fondo para los datos de 1ES1959+560
analizados. Se muestran ademas los valores de significancia, tasa de rayos v y del fondo de rayos
cbésmicos por tiempo de observaciéon, nimero de eventos en las regiones ON y niimero de eventos en
las regiones OFF y la significancia por raiz cuadrada de hora de observacién. La linea discontinua
vertical muestra el corte en 62 utilizado para le cdlculo de la significancia. (b) Mapa del cielo de
1ES1959+560 obtenido con la direccién reconstruida de los eventos supervivientes a los cortes de
separaciéon v /hadrén. La cruz central indica la posicién nominal de 1ES1959+560 y el circulo en la
esquina inferior izquierda muestra el tamafo aproximado de la PSF del telescopio. La barra de color
indica el nimero de eventos en cada regién de 0.042.
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la distribucién espectral de energia obtenida para 1ES1959+-560 por MAGIC [82].
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Figura 5.28: Curva de luz de 1ES1959+560 para el 9 de agosto de 2020 (a) y para el 11 de agosto
de 2020 (b). Los intervalos de tiempo corresponden a 20 minutos.

contenido de eventos cercanos a la posicion de la fuente. Los resultados obtenidos
podrian calificarse de razonables, aunque aun son de peor calidad que los que se
obtiene con la muestra de Monte Carlo para este segundo método. Los resultados
obtenidos con el método del ajuste gaussiano resultan demasiado optimistas debido
a una posible subestimacion de la resolucién angular, ya que el método no tiene en
cuenta las largas colas de la distribucion de la direcciéon reconstruida. En cambio el
método del percentil del 68% se ve afectado por las fluctuaciones presentes en las
colas largas de la distribucién y la poca estadistica a partir de 1 TeV.

Se ha podido ademas analizar y corroborar la deteccion de tres AGNs, a saber,
Markarian 421, Markarian 501 y 1ES19594-560. Se han calculado sus espectros y
curvas de luz, ademas se han obtenido los mapas del cielo correspondientes, mostrando
el exceso de eventos esperado en la direcciéon nominal de cada fuente observada. Estos
resultados estan dentro de lo esperado, para su emision basal, siendo comparables
con los resultados conocidos de dichas fuentes, y por lo tanto ttiles para corroborar
el buen funcionamiento del telescopio.

De manera general, se puede concluir que el comportamiento del telescopio LST-1
es el esperable en esta fase de puesta a punto. Su comportamiento se espera que
mejore ostensiblemente cuando entren en funcionamiento los otros tres telescopios
LST, planificados para ser parte de CTA-Norte.

Parte de los resultados presentados en este capitulo han sido incluidos en la
publicacion "Physics Performance of the Large-Sized Telescope prototype of the
Cherenkov Telescope Array”, presentada en la 37% Conferencia Internacional de
Rayos Césmicos 2021 (International Cosmic Ray Conference - ICRC) [128], de la
cual el autor de esta tesis es uno de los autores principales.

96



Incertidumbres en los parametros de Hillas

Indice

6.2 Incertidumbre de los parametros length y width . ... 98

6.3  Implementacion del calculo de las incertidumbres de los |

| parametros de Hillas| . . ... ... ............. 929

16.3.1  Preparaciéon de la muestra Monte Carlo y entrenamiento de |

[ los modelos de RE| . . . . . ... ... ... ... ... 99
16.3.2  Comparaciéon de las distribuciones de los parametros de |

[ entrenamiento utilizados| . . . . . . . .. ..., 100
[6.4 Pruebas de consistencial. . . .. ... ... ... ..., 101
6.4.1  Estimacion de la incertidumbre de length| . . . . . . . .. 101

16.4.2  Consistencia de la incertidumbre de alpha| . . . . . . . .. 103

6.5 Resultadosl . ...... ... ... . 0000 105
16.5.1 Resultados de la reconstruccion de energia . . . . . . . . . 105

16.5.2 Resultados de la reconstruccion de la direccion| . . . . . . 106

[6.5.3  Resultados de la separacion v/hadrén| . . . ... ... .. 108

16.5.4  Resultados con datos reales de la Nebulosa del Cangrejo| . 115

6.6 Resumen y conclusiones| . ... ... ............ 117

97



6. Incertidumbres en los parametros de Hillas

6.1 Introduccion

En la seccién [3.3.2] se describié la importancia de los pardmetros de imagen de las
cascadas atmosféricas, también llamados parametros de Hillas [135] (descritos en el
apéndice , a la hora de analizar los datos tomados con TACTs. Tener en cuenta
las incertidumbres asociadas a dichos parametros, podria tener un peso relevante en
el andlisis y discriminacién del tipo de cascada. En este capitulo se describirédn las
incertidumbres asociadas a los pardmetros de Hillas, length y width. Se detallara
ademas cémo incorporar estas incertidumbres en el método de aprendizaje automatico
de Random Forest (véase apéndice , y su adaptacion a la cadena de andlisis del
telescopio LST-1. Finalmente se presentaran los resultados obtenidos incorporando
las incertidumbres de los pardmetros de Hillas, en la estimacién de la energia, la
reconstruccién de la direccién de las cascadas y en la separacion v /hadréon. Estos

resultados son comparados con los obtenidos utilizando el analisis estandar de LST-1.

Los resultados detallados en este capitulo corresponden al estado que presentaba la
cadena de andlisis con la versién de cta-lstchain 0.6.3 y el telescopio LST-1 en el
invierno de 2020, por lo que no reflejan lo alcanzado actualmente, ya que tanto el

telescopio como su cadena de andlisis han sufrido mejoras posteriores a este andlisis.

6.2 Incertidumbre de los parametros length y width

Como se describié en la seccion 3.3, una vez calibrada y limpiada, la imagen de
la cascada atmosférica estd constituida por el nimero de fotones Cherenkov N;
registrados en cada pixel i de la camara. La deduccién de las formulas mateméticas,

que representan las incertidumbres de estos parametros ha sido descrita por W.

Wittek [136], y se ha reproducido en el apéndice [A.

En el apéndice [A se deducen las expresiones de los pardmetros de Hillas length
y width en términos del nimero de fotones IN; de cada pixel | de la camara. El
cuadrado de estos parametros se puede expresar de la siguiente manera:

1 + cos(26)
2

1 F cos(26)

Lzzcxr' 9

+ 5in(20) - Cay + Cyy (6.1)

donde el signo superior se refiere a length? y el signo inferior a width?. Se define
entonces la incertidumbre de los pardmetros length? y width? como:

O(L?
ON,

22 (
ary-(x el
La deduccién completa de estas incertidumbres se encuentra en la seccién del
apéndice [A. Ya que las fluctuaciones del niimero de fotones en cada pixel siguen una
distribucién de Poisson, se tiene que AN; ~ v/Nj. Por otro lado, AL? = 2LAL, de
donde podemos obtener la expresion para la incertidumbre de los parametros length y
width en términos de las incertidumbres de sus cuadrados dada por la expresiéon

2
) -ANl> => OL7) O(L7) - AN;AN, (6.2)
4l

AL

AL = —— .
5T (6.3)
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6.3 Implementaciéon del calculo de las incertidumbres

de los parametros de Hillas

La técnica de aprendizaje automatico de Random Forest (RF) (véase el apéndice
se utiliza para la reconstruccién de la direccién y energia de la cascada original
de rayos v y para la separacién vy /hadrén (véase las secciones y . En
esta seccién se explicard como se ha realizado la implementacion del calculo de las
incertidumbres de los parametros de Hillas en la cadena de andlisis del telescopio
LST-1 y en los modelos de RF.

La cadena de andlisis del telescopio LST-1, descrita en la seccién [3.3, estd
compuesta en su parte medular por el software ctapipe, que contiene la funcién que
realiza el calculo de los parametros de Hilla El calculo de las incertidumbres de
dichos parametros fue implementado en esta funcién a través de una peticién de
contribucién (Pull Requestﬂ al repositorio de ctapipe. Al incluir estos calculos en la
cadena de analisis se tienen ademas de los valores de los parametros de Hillas, los
valores para las incertidumbres de length y width para cada evento procesado.

6.3.1 Preparacion de la muestra Monte Carlo y entrenamiento de
los modelos de RF

Para entrenar los modelos de RF que reconstruyen la energia y direccién de la
cascada, es necesaria una muestra de simulaciones Monte Carlo. En el entrenamiento

del modelo de clasificacién se ha utilizado una mezcla de rayos difusosﬁ] y protones.

Tanto los rayos v como los protones utilizados fueron procesados hasta el nivel
de datos DL1 (véase la tabla , obteniéndose los parametros de Hillas con
sus correspondientes incertidumbres. Para evaluar el rendimiento de los modelos
entrenados, se ha utilizado una muestra de Monte Carlo de prueba compuesta por
rayos -y puntualesH y protones.

El procesamiento de las simulaciones Monte Carlo se ha realizado utilizando
lstmcpz’p el cual es un repositorio de programas basados en cta-Istchain que
facilitan la reduccién de datos Monte Carlo, preservando el resto de pardmetros
utilizados en la produccién estandar. Este andlisis ha sido realizado utilizando
la versién de ctapipe v.0.9.1, que incluye nuestro calculo de las incertidumbres de
Hillas. Se ha adaptado la versién de cta-Istchain v.0.6.3 para que tenga en cuenta
las incertidumbres de los parametros de Hillas.

Para este estudio se han utilizado los pardmetros considerados estandar en la
cadena de analisis del telescopio LST-1, a los cuales se han afiadido las incertidumbres
de los pardmetros de Hillad’] Estos pardmetros se detallan en la tabla [6.1.

"https://github.com/cta-observatory/ctapipe/blob/master/ctapipe/image/hillas.py

2https://github.com/cta-observatory/ctapipe/pull/1443

3Los rayos 7 difusos se generan con direcciones que estan distribuidas isotrépicamente en el
campo de visién de la cdmara. Se utilizan rayos v difusos para realizar un analisis independiente de
la fuente.

4La direccién simulada para estos rayos v es la misma a la que apunta el telescopio con una
desviacién de 0.4° respecto del centro de la cdmara, para simular las observaciones de tipo wobble
de una fuente puntual.

Shttps://github.com/cta-observatory/lstmcpipe

SEl entrenamiento de los modelos de RF se ha realizado utilizando también Istmcpipe, que a su vez
corre el script de cta-Istchain, Istchain__mc__trainpipe.py y que utiliza scikit-learn. De esta forma se
han obtenido dos modelos RF' de regresiéon que se utilizardn para reconstruir la direccién y la energia
de las cascadas, y un tercer modelo de clasificacién utilizado para la separacién v /hadrén. Para més
detalles sobre scikit-learn y los tipos de modelos de RF véase la seccién El programa utilizado
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Parametros Definicién Regresién  Clasificacion
log intensity o size Logaritmo de la intensidad (nimero total de foto-electrones) v v
width Longitud del semieje menor de la elipse. v v
length Longitud del semieje mayor de la elipse. v v
X Coordenada x del centro de gravedad de la imagen. v v
y Coordenada y del centro de gravedad de la imagen. v v
psiod Angulo que forma la elipse con el eje v v
phio 8 Coordenada polar del centro de gravedad de la imagen. v v
wl width/length v v
skewness Medida de la simetria de la imagen a lo largo de su eje mayor. v v
kurtosis Dispersién relativa de la imagen a lo largo de su eje mayor. v v
r Coordenada radial del centro de gravedad de la imagen. v v
time__gradient Gradiente de tiempo a lo largo del eje mayor en la cAmara. v v
leakage intensity 2 Fraccién de intensidad de los 2 anillos més exteriores con respecto al total.

de la cAmara v v
width__uncertainty  Incertidumbre de width. v v
length__uncertainty Incertidumbre de length v v
log_reco__energy Energia reconstruida en escala logaritmica. v
reco_disp_dx Coordenada z del vector disp. v
reco_disp_dy Coordenada y del vector disp. v

Tabla 6.1: Parametros usados en el entrenamiento y prueba de los modelos de RF.

6.3.2 Comparacién de las distribuciones de los parametros de en-

trenamiento utilizados

La ﬁgura muestra las distribuciones de intensity, width, length, y wl para rayos
~ difusos y protones de Monte Carlo, procesados con la cadena de andlisis estandar y
con la que incluye nuestro calculo de las incertidumbres de los parametros de Hillas.
Se ha hecho esta comparacién con el fin de verificar que no haya discrepancias en
el procesamiento de los datos hasta el nivel DLI.

Los modelos de clasificacién que realizan la separacién -y/hadréon han sido
entrenados afiadiendo la energia reconstruida y las coordenadas del vector disp
coOmo parametros adicionales, respecto a los que se han utilizado en el entrenamiento
de los modelos de regresién. La figura [6.2 muestra las distribuciones de la energia
reconstruida y la norma del vector dis Se puede observar en las figuras que
las distribuciones de estos parametros son muy similares, verificAindose que la
modificacion del coédigo para introducir el cdlculo de los pardmetros de Hillas
no produce efectos indeseados.

Las distribuciones de las incertidumbres de los parametros de Hillas de la muestra
de entrenamiento para los modelos de regresion y clasificacion se muestran en la
figura [6.3. Se puede ver que las distribuciones de las incertidumbres de width y
length se comportan de forma diferente para los rayos v difusos y los protones. Esto
tiene sentido, ya que las cascadas generadas por cada tipo de particula producen
diferentes tipos de imégenes en la cdmara del telescopio. Aunque al comparar
resultados globales es muy dificil ver diferencias concretas, ya que se utilizan eventos
de todo el espectro de energia. Teniendo en cuenta esto, es posible inferir que las
incertidumbres de los parametros de Hillas pueden contener informacion que sirva
para la clasificaciéon del tipo de cascada.

para el entrenamiento de los modelos se encuentra en: https://github.com/cta-observatory/
cta-lstchain/blob/master/lstchain/scripts/lstchain_mc_trainpipe.py

"Estos pardmetros han sido definidos en el apéndice

8Se han omitido las distribuciones de la muestra de protones, ya que la direccién y energfa no se
reconstruyen correctamente, debido a que los modelos han sido entrenados tinicamente con rayos .
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Figura 6.1: Distribuciones de los principales pardmetros utilizados en el entrenamiento de los
modelos RF, obtenidas con la cadena de andlisis original y con la modificada que incluye el cdlculo de
las incertidumbres de los pardametros de Hillas. Se observa que las distribuciones de los parametros
generados con las dos versiones del codigo se superponen en todos los casos.

6.4 Pruebas de consistencia

Con el fin de verificar la implementacién del calculo de las incertidumbres de Hillas,
se ha realizado una prueba de la estimacién de la incertidumbre del pardmetro length
con un modelo simplificado utilizando sucesos simulados. Se ha realizado ademas
una comparacién entre la incertidumbre estimada y el error total del parametro
alpha (), el cual contiene informacién sobre la direccién de las cascadas (véase en
el apéndice [A| la definicién del pardmetro alpha).

6.4.1 Estimacién de la incertidumbre de length

Se ha disenado un modelo de "juguete" con el que estimar la incertidumbre del
parametro length y compararla con la obtenida al usar la cadena de andlisis
modificada. El modelo de "juguete" utilizado consiste en fijar las posiciones de
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Figura 6.2: Distribuciones de los parametros adicionales utilizados para el entrenamiento de los
modelos de clasificacién, obtenidas con la cadena de anélisis original y con la modificada que incluye
el célculo de las incertidumbres de los parametros de Hillas.
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Figura 6.3: Distribuciones de las incertidumbres de los parametros de Hillas.

dos pixeles en la cdmara del telescopio LST-1, y generar, usando nimeros aleatorios,
distribuciones gaussianas para el nimero de fotones detectado en cada uno de los
pixeles. En este caso se han generado 10.000 ntimeros aleatorios que proporcionan
para el primer pixel una media de 100 foto-electrones y una desviacién estdndar
de £10 foto-electrones, y para el segundo pixel una media de 400 foto-electrones
y una desviacién estandar de +20 foto-electrones. Tras generar las imagenes, se
les ha aplicado un limpiado de imagen de umbrales 6 — 3 (véase la seccién ,
para luego calcular el pardmetro length y su incertidumbre asociada. La figura
[6.4 muestra una de las imégenes de la cdmara que contiene los dos pixeles con
su carga generada aleatoriamente.

La figura ilustra la distribucién de los valores de length calculados para el
modelo de "juguete" y el ajuste a la funcién gaussiana. Por su parte en la figura
se muestra la distribucién de las incertidumbres del parametro length obtenida
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Figura 6.4: Imagen en la cdmara del telescopio LST-1 formada por solo dos pixeles, cuya carga ha
sido simulada segin una distribucién gaussiana. La barra de color de la derecha muestra la carga de
cada pixel. Se muestran ademaés las cordenas del centro de gravedad de la elipse, y los valores de
width y length calculados.

con el modelo de "juguete". Se puede apreciar en las figuras antes referidas que
la desviacion estandar del ajuste gaussiano y el valor medio de los valores de la
incertidumbre de length coinciden, por lo que se demuestra la validez de la estimacion

de la incertidumbre segiin la ecuacion [6.3|implementada en la nueva cadena de andlisis.

Se debe recalcar que en el modelo de "juguete" utilizado no se han tenido en cuenta
ni los efectos de las fluctuaciones del ruido del cielo nocturno (NSB, Night Sky
Background) ni los del limpiado de imagen cuando el nimero de pixeles activos es
mayor, los cuales podrian afectar a la estimaciéon de la incertidumbre.

6.4.2 Consistencia de la incertidumbre de alpha

El pardmetro alpha («), descrito en el apéndice E, se define como el angulo entre la
direccion del eje principal de la imagen y la direccion desde el centro de la cAmara al
centro de gravedad de la imagen. Para particulas provenientes de la direccion a la
que apunta el telescopio, a deberia ser exactamente cero. Por tanto, si se generan
fotones provenientes de la fuente, el valor de a deberia reflejar inicamente el error
en la estimacién de la direccién de la cascada a partir de la imagen registrada por la
camara del telescopio. Comparando el valor de « con su incertidumbre estimada,
se puede evaluar si la estimacion es correcta.

La deduccién de la incertidumbre del parametro a se encuentra detallada en el
apéndice Se han utilizado las ecuaciones y definidas en el apéndice
con el fin de calcular « y su incertidumbre en una muestra de rayos v puntuales
de Monte Carlo. Posteriormente, se ha realizado un ajuste a la funcién gaussiana
de la distribucién del cociente entre el parametro a y su incertidumbre asociada
para cada evento. Este ajuste se puede observar en la figura donde la desviacién
estandar del ajuste gaussiano tiene un valor de aproximadamente 5. Esto implica que
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Figura 6.5: (a) Distribucién del pardametro length obtenido con la ecuacién @ y su ajuste a
una funcién gaussiana. Se muestra el valor de su desviacién estandar o. (b) Distribucién de la
incertidumbre del pardmetro length de las imédgenes simuladas con el modelo de "juguete'. Se
muestran los valores de la media y la desviacion estandar de la distribucion.

se ha subestimado la incertidumbre de v en un factor 5. Se debe tener en cuenta que
este factor engloba todos los efectos que repercuten en la estimacion de la direccion
del rayo v que originé la cascada detectada, como pueden ser el desarrollo de la
cascada en la atmosfera y la resolucién angular del telescopio, entre otras. Ademads,
la forma aproximadamente gaussiana de la distribucién sugiere que existe una fuerte
correlacién entre el error en « y su incertidumbre estimada.

Se ha realizado una comprobacién adicional sobre el comportamiento de la
incertidumbre de « calculada, comparada con una medicién directa del error asociado
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Figura 6.6: Ajuste gaussiano a la distribucién del cociente entre el parametro alpha de cada cascada
simulada y la incertidumbre de alpha.

a esta incertidumbre. Para ello se ha obtenido la distribucién de los valores de a por
intervalo de incertidumbre estimada y se ha ajustado cada distribucién a una funcién
gaussiana. En la figura[6.7 se ha representado la desviacién estdndar del ajuste en
funcién del valor medio de la incertidumbre en cada intervalo. Esta figura revela que,
aunque la incertidumbre estimada es solo un 20% de la incertidumbre real, la fuerte
correlacién entre ambas permite usarla como indicador de la incertidumbre real,
funcionando como un estimador de la calidad de la reconstruccién de la direcciéon
de la cascada. De esta forma se verifica que se esta realizando una medicién de la
incertidumbre conforme al comportamiento del experimento real.

6.5 Resultados

En esta seccion se muestran los resultados obtenidos comparando los modelos de
RF entrenados con y sin incertidumbres de los parametros de Hillas. La evaluacién
de los resultados para la reconstruccion de la energia y direcciéon obtenidos ha sido
realizada con una muestra de Monte Carlo de rayos v puntuales, mientras que
para el estudio de la separaciéon y/hadrén se ha utilizado una mezcla de rayos
puntuales y protones de Monte Carlo. Se describen ademaés los resultados obtenidos
al utilizar estos nuevos modelos en el andlisis de datos reales de la Nebulosa del
Cangrejo tomados con el telescopio LST-1.

6.5.1 Resultados de la reconstruccion de energia

Una de las primeras comparaciones que se pueden realizar entre los dos modelos
entrenados es verificar el peso o importancia que han tenido las incertidumbres de
los parametros de Hillas. En este caso se ha realizado la comparacién para el modelo
de regresién, encargado de la reconstruccién de la energia. Las figuras y [6.8D;
muestran las distribuciones del indice de Gini (véase el apéndice , para todos
los pardmetros usados en el modelo estandar y para los del modelo que incluye las
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Figura 6.7: Distribucién del parametro alpha en intervalos de incertidumbre de alpha. El eje
z representa el valor medio de cada intervalo de incertidumbre, y el eje y la sigma de un ajuste
gaussiano a la distribucién del pardametro alpha en cada intervalo.

incertidumbres de los pardametros de Hillas. En las figuras mencionadas se puede
observar claramente que el pardametro length es el de mayor importancia, seguido
por time_ gradient, log intensity y width para los dos modelos. El parametro
length__uncertainty aparece en quinto lugar con mucho menos peso que width,
por lo que segin el indice de Gini, para el modelo de regresiéon que reconstruye
la energia este pardmetro es poco relevante. Se aprecia también que la relevancia
de width__uncertainty es incluso menor.

Otra medida de la calidad del modelo de RF' la da la resolucién de la energia
reconstruida, definida en la seccién En esta parte del andlisis se han utilizado los

siguientes cortes: intensity > 50 phe, leakage < 0.2 , gammaness > 0.5 y 6% < 0.1°%.

Se han escogido estos cortes ya que preservan la mayor parte de los sucesos y
eliminan posibles efectos sistematicos. La resolucién de la energia reconstruida tanto
con los modelos RF que incluyen las incertidumbres de los parametros de Hillas
como con los que no la incluyen, se muestran en la figura[6.9 y se resumen en la
tabla [6.2. Igualmente se puede apreciar que no existe una diferencia sustancial
entre un modelo y otro.

6.5.2 Resultados de la reconstruccion de la direccion

Se ha realizado un analisis sobre el modelo de RF' utilizado para la reconstrucciéon
de la direccion similar al presentado en la secciéon anterior para la energia. La
figura [6.10 muestra las distribuciones del indice de Gini para los pardmetros usados
en los modelos mencionados con y sin las incertidumbres de los parametros de
Hillas. Se puede comprobar en la figura que length uncertainty y width uncertainty
aparecen en séptimo y octavo lugar de importancia en el modelo entrenado con la
incertidumbres de los pardmetros de Hillas, indicando que no son relevantes.

En la figura se muestran los resultados en funcién de la energia de la
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indice de Gini, RF para la energia. Sin incertidumbres de Hillas
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Figura 6.8: Comparacién de la importancia relativa de los pardmetros usados para los modelos
de regresién que reconstruyen la energia sin incluir (a) e incluyendo (b) las incertidumbres de los
pardmetros de Hillas.

resolucién angular, definida en la seccién y en la figura [6.11b]la distribucién del
pardmetro 62 de la muestra de rayos v puntuales de Monte Carlo. Estas dos figuras
fueron obtenidas con los modelos de RF' de regresién con y sin las incertidumbres de
los pardametros de Hillas, utilizando los mismos cortes que se usaron para el estudio
de la resolucién energética. En cuanto a la resolucién angular, se observa que en
la mayoria de intervalos de energia el comportamiento es bastante similar entre las

dos muestras, aunque difiere ligeramente en los intervalos de menor y mayor energia.

Esto puede deberse a la falta de estadistica, ya que existen pocos eventos en esos
rangos de energia. En la tabla se resumen estos resultados.

La distribucién de la distancia angular 62, entre la posicién reconstruida y la
posicion real de los eventos de rayos v simulados, sirve como medida de la precision
de la reconstruccién de la direccién obtenida. En la grafica[6.11b se puede observar
que la diferencia en la reconstruccion de la direccién de la cascada es minima entre
los dos modelos. En la resolucién angular promedio existe un diferencia muy pequena
en favor del andlisis que incluye las incertidumbres de los parametros de Hillas. Se
puede concluir entonces que las incertidumbres de los parametros de Hillas no son
relevantes en la reconstruccién de la direcciéon de la cascada.
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Figura 6.9: Resolucion energética para una muestra de rayos v puntuales de Monte Carlo obtenida
con el modelo de RF que no incluye incertidumbres en los pardmetros de Hillas (azul) y con el
que las incluye (naranja). Se muestra también como referencia la resolucién energética requerida
para la red completa de CTA-Norte (negro). En la parte inferior se muetra el sesgo de la energia
reconstruida relativa a la energfa verdadera para el modelo estdndar (rojo) y para el que incluye las
incertidumbres de los pardmetros de Hillas (verde).

6.5.3 Resultados de la separacién ~/hadrén

Se ha evaluado también el comportamiento de los modelos de clasificacién utilizados
en la separacion v/hadrén. En este caso se ha utilizado la muestra de prueba que
contiene una mezcla de rayos v puntuales y protones de Monte Carlo. Nuevamente
se han obtenido las distribuciones del indice de Gini de los pardmetros utilizados,
mostrados en la figura La incertidumbre de length y width se ubica en quinto y
sexto lugar de preponderancia respectivamente. Estas posiciones son similares a las
alcanzadas en el modelo de regresion de la energia, pero en este caso con un peso
mayor, debido a que la distribucién de la importancia relativa de los pardmetros
utilizados es mucho mas homogénea en comparacién con los modelos de regresion.
Se puede concluir entonces que para este modelo de clasificacién llegan a tener
relevancia las incertidumbres de los parametros de Hillas.

Continuando con la comparacion de estos modelos se analizaron las distribuciones
de gamanness (véase la seccién representadas en las figuras y
Estas distribuciones se han obtenido con un corte en intensity > 500 en el primer
caso, y utilizando los siguientes cortes: intensity > 100, n_ pixel < 1800, leakage <
0.2, wl >= 0.01,r <= 1, gammaness > 0.6,6> < 0.05, en el segundo caso. Estos
cortes fueron seleccionados para analizar el comportamiento de gamanness a altas
energias en el primer caso y en el segundo caso se trata del conjunto de cortes estandar.
En ambas figuras se puede observar cierta diferencia entre las dos distribuciones,
llamando la atencién que existen méas eventos con gammaness cercana a 1 para
la distribucién de los datos de Monte Carlo generados con el modelo que incluye
las incertidumbres de los pardmetros de Hillas.

En la figura [6.15| se muestran los resultados del area bajo la curva ROC para el
modelo estandar y para el modelo con las incertidumbres de los parametros de Hillas.
Se advierte en la figura que para todos los intervalos de energia se tiene un mejor
resultado con el modelo que incluye las incertidumbres de los parametros de Hillas.
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(AE/Esim)es% Sesgo (AE/Esim)esz% Sesgo
E [TeV] sin incertidumbres sin incertidumbres con incertidumbres con incertidumbres
de Hillas de Hillas de Hillas de Hillas

0.03 46 0.08 48 0.01
0.05 46 -0.04 48 -0.04
0.082 36 -0.06 36 -0.05
0.13 30 -0.03 30 -0.03
0.21 27 -0.03 27 -0.03
0.32 24 -0.02 24 -0.02
0.51 21 -0.02 21 -0.02
0.82 18 -0.03 18 -0.03
1.30 16 -0.03 16 -0.02
2.05 15 -0.03 16 -0.02
3.25 16 -0.01 16 -0.00
5.14 17 -0.02 17 -0.01
8.15 17 -0.06 17 -0.05
12.92 21 -0.07 23 -0.09
20.48 29 -0.10 31 -0.10
32.46 29 -0.11 29 -0.12
51.45 0 -0.18 0.00 -0.17
81.55 0 0.000 0.00 0.00

Tabla 6.2: Resultados de la resolucién energética y del sesgo de energia para la muestra de rayos
puntuales de Monte Carlo, obtenidos con los modelos con y sin las incertidumbres de los pardmetros
de Hillas. Los valores de la energia son el punto medio de cada intervalo.

068 068
FEredio  sin incertidumbres con incertidumbres
[TeV] de Hillas de Hillas
[°] ]
0.03 0.30 0.29
0.05 0.28 0.28
0.08 0.25 0.25
0.13 0.22 0.22
0.20 0.20 0.20
0.32 0.18 0.18
0.51 0.16 0.16
0.82 0.14 0.14
1.29 0.13 0.13
2.05 0.12 0.12
3.25 0.11 0.11
5.14 0.11 0.11
8.15 0.11 0.11
12.92 0.14 0.13
20.48 0.14 0.13
32.46 0.16 0.15
51.45 0.17 0.15

Tabla 6.3: Resultados de la resolucién angular de una muestra de rayos v puntuales de Monte
Carlo para las producciones, sin incluir e incluyendo las incertidumbres de los parametros de Hillas.
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indice de Gini, RF para la direccién. Sin incertidumbres de Hillas

time_gradient:
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log_intensity
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leakage
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(a) Modelo estandar

indice de Gini, RF para la direccién. Con incertidumbres de Hillas
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(b) Modelo con incertidumbres de los pardmetros de Hillas

Figura 6.10: Comparacién de la importancia de los pardmetros usados en los modelo de regresion
que reconstruyen la direccién, sin incluir (a) e incluyendo (b) las incertidumbres de los pardmetros
de Hillas.
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0.5 —— Requerimiento CTA Norte
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(a) Resolucién angular en funcién de la energia reconstruida para una muestra de rayos
7 puntuales de Monte Carlo sin y con las incertidumbres de los pardmetros de Hillas. Se
muestra también como referencia la resolucién angular requerida para la matriz completa

de CTA-Norte.
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Figura 6.11: Comparacién de la reconstruccién de la direccién con y sin incluir la incertidumbre

de los parametros de Hillas.
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indice de Gini, RF para la separacién y/hadrén. Sin incertidumbres de Hillas
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Figura 6.12: Comparacién de la importancia de los pardmetros usados para los modelo de
clasificacién, sin incluir (a) e incluyendo (b) las incertidumbres de los pardmetros de Hillas.
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(b) Modelo con incertidumbres de los pardmetros de Hillas
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Figura 6.13: Distribuciones de gammaness para los modelos con y sin incertidumbres en los
pardmetros de Hillas, en escala lineal (izquierda) y logaritmica (derecha). Se ha aplicado en ambos
casos un corte en intensity > 500. Se obtiene una mayor cantidad de eventos con gammaness
cercana a 1 para el modelo que incluye las incertidumbres de Hillas.
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Figura 6.14: Distribuciones de gammaness para los modelos con y sin incertidumbres en los paramet-
ros de Hillas, en escala lineal (izquierda) y logaritmica (derecha). Se han aplicado los siguientes cortes:
intensity > 100, n_ pizel < 1800, leakage < 0.2, wl >= 0.01,r <= 1, gammaness > 0.6,6% < 0.05.
Se obtiene una mayor cantidad de eventos con gammaness cercana a 1 para el modelo que incluye
las incertidumbres de Hillas.
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Sin incertidumbres de Hillas
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(b) Resultados del drea bajo la curva ROC para el modelo que incluye
incertidumbres de los pardmetros de Hillas.

Figura 6.15: Resultados del drea bajo la curva ROC para los modelos con y sin incertidumbres en
los parametros de Hillas para varios intervalos de energia.
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6.5.4 Resultados con datos reales de la Nebulosa del Cangrejo

En esta seccién se compararan los resultados obtenidos incluyendo y sin incluir las
incertidumbres de los pardmetros de Hillas en el analisis de datos reales de la Nebulosa
del Cangrejo. Se han escogido observaciones de la nebulosa del Cangrejo realizadas
por el telescopio LST-1 el 21 de noviembre del 2020, correspondientes a 94 minutos
de observacién (véase la tabla en modo wobble (véase la seccion . Se han
seleccionado ademads los runs de datos con una distancia cenital menor a 35°, ya que

la muestra de Monte Carlo utilizada fue generada para una distancia cenital de 20°.

Extracciéon de la senal de la Nebulosa del Cangrejo

Se ha extraido la senal de la Nebulosa del Cangrejo y su significancia con la muestra
de datos reales procesada con los dos modelos mencionados, siguiendo la metodologia
descrita en la seccion usando la férmula 17 de Li&Ma [130] para calcular la
significancia de la sefial y aplicando los siguientes cortes fijos: intensity > 50 phe,
leakage < 0.2, width/length > 0.1, r > 1, gammaness > 0.75 y 6% < 0.035°". Estos
cortes han sido seleccionados para minimizar el efecto de posibles errores sistematicos
en el analisis. El area de normalizacién escogida para el parametro a esta entre
0.1°° y 0.302, ya que se ha utilizado tinicamente la zona OFF de 180° rotada desde
la posicién ON de la fuente (véase la seccién .

En las figuras y [6.16b se muestran las distribuciones del pardmetro 6% con
y sin utilizar las incertidumbres de los parametros de Hillas. Se puede observar que
la significancia es mayor en algo més de una unidad para el modelo que incluye
las incertidumbres de los parametros de Hillas.

Distribuciones de gammaness

En las figuras v [6.17b] se pueden ver las distribuciones de gammaness, con los
cortes fijos utilizados para el calculo de la significancia de la sefial. Se puede observar

que para los dos modelos comparados la distribucién de gammaness es muy similar.

Significancia por intervalos de energia

Otro anAlisis realizado con la finalidad de entender las diferencias entre los dos
modelos es el andlisis de la significancia obtenida por intervalo de energia. En la
figura se muestra la grafica de la significancia calculada en diferentes intervalos de
energia, usando los siguientes cortes: intensity > 200 phe, leakage < 1, width/length

> 0.1, r > 1, gammaness > 0.6 y 6> < 0.102, siendo estos cortes méas "suaves' que
los utilizados para la significancia total (véase la seccién . Se evidencia al
analizar la significancia por intervalo de energia que el comportamiento es variable,
dependiendo del intervalo de energia. Para los intervalos de menor energia se obtiene
una significancia mayor para el modelo estandar que no incluye las incertidumbres de
los parametros de Hillas, y para energias mayores se da una alternancia entre
los dos modelos.

Analisis espectral

Finalmente se ha realizado una comparacién del espectro diferencial de la Nebulosa
del Cangrejo obtenido con los modelos de RF con y sin las incertidumbres de los
parametros de Hillas. La figura muestra el drea efectiva utilizada para el
calculo del espectro obtenida en ambos casos. Al tratarse de observaciones de tipo
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Figura 6.16: Distribucién del pardmetro §2 para los dos modelos estdndar sin incertidumbres (a)
y (b) con incertidumbres de los pardmetros de Hillas. Se muestran ademds el tiempo de observacion,
el valor de la significancia de la senal, la tasa de rayos v por minuto, la tasa del fondo por minuto,
las cuentas de eventos en las zonas "ON" y "OFF" dentro del 4rea seleccionada por el corte en 62, y
la significancia por la raiz cuadrada del tiempo de observacién.

wobble, se han utilizado rayos v puntuales con un offset de 0.4° respecto del centro
de la caAmara. Debido a las inconsistencias existentes entre las muestras de Monte
Carlo y datos reales (véase la seccién , hemos utilizado para el calculo del area
efectiva y del espectro los mismos cortes "suaves" empleados para la obtencion de
la significancia por intervalos de energia descritos en el apartado anterior.

El espectro diferencial para los dos modelos se muestra en la figura No
existen diferencias significativas entre incluir o no las incertidumbres de los pardmetros
de Hillas en el andlisis, dado que la diferencia total en el exceso es pequeiia entre
los dos modelos y al dividirse entre los intervalos de energia se vuelve despreciable.
Otro aspecto a recalcar es que en ambos casos el espectro obtenido no coincide
con el de MAGIC [27]. Esto se debe principalmente a que este andlisis es anterior
al realizado en la seccién [5.3.3] y en el momento de la realizacién de este andlisis,
ain no se disponia de una muestra de Monte Carlo optimizada (ajustada al Crab),
dando lugar a las discrepancias entre los datos reales y las simulaciones de Monte
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Figura 6.17: Distribucién de gammaness para los modelos con y sin incertidumbres de los
pardmetros de Hillas en escala lineal (a) y en escala logaritmica (b).
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Figura 6.18: Significancia por intervalo de energia para los dos modelos comparados.

Carlo descritas en la seccién [(5.2.11

6.6 Resumen y conclusiones

En este capitulo se han descrito las formulas que permiten estimar las incertidumbres
de los parametros de Hillas. Se ha detallado el procedimiento seguido para la
implementacién del calculo de estos pardmetros en la cadena de analisis del telescopio
LST-1, y se ha descrito el proceso llevado a cabo para el entrenamiento de los modelos
de RF con y sin las incertidumbres de los parametros de Hillas.

Para validar la implementacién del calculo de las incertidumbres de los pardmetros
de Hillas en la cadena de andlisis de LST-1, se han realizado pruebas sobre la
estimacion de la incertidumbre del parametro length utilizando un modelo de "juguete",
obteniéndose resultados coherentes. Se ha realizado ademés una comparacion de la
estimacion de la incertidumbre del pardametro «. En este caso, se ha obtenido que
la incertidumbre se subestima en un factor 5, lo cual puede deberse al efecto de los
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Figura 6.19: (a) Area efectiva y (b) espectro diferencial de la nebulosa del Cangrejo con los datos
del 2020-11-21 tomados con el telescopio LST-1, obtenido con el anélisis estandar que no incluye
incertidumbres de los pardametros de Hillas y con el andlisis que las incluye. Como referencia se
muestra el espectro obtenido por MAGIC [27]. El espectro obtenido no coincide con el de MAGIC
debido a que cuando realizamos este andlisis no se contaba con Monte Carlo ajustado al Crab (véase

las secciones

5.3.3

pasos del desarrollo de la cascada que no han sido tenidos en cuenta en este andlisis,
donde tnicamente se ha estimado la incertidumbre relativa al error experimental del

numero de fotones detectados en cada pixel de la camara del telescopio.

También se ha realizado un andlisis comparativo entre los modelos estandar y
los modelos con nuestra modificacién que incluyen los parametros de Hillas. Para
esto, se han utilizado tanto simulaciones de Monte Carlo como datos reales de la
Nebulosa del Cangrejo. En cuanto a la reconstruccién de la energia y de la direccién,
no se ha evidenciado una mejora sustancial al utilizar los modelos que incluyen
las incertidumbres de los pardmetros de Hillas. Teniendo en cuenta los resultados
obtenidos de dicha comparacién, es posible concluir que los modelos que incluyen las
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incertidumbres de los pardmetros de Hillas producen cierta mejora en la separacion
~v/hadrén. Esto se ha evidenciado en los resultados del area bajo la curva (ROC)
con las muestras Monte Carlo, y en una mejora de 1 ¢ para la significancia de
la senal de la nebulosa del Cangrejo.

Estos resultados han sido presentados en las reuniones del grupo de trabajo de
analisis y simulaciones de la colaboracién CTA. Nuestro cilculo de las incertidumbres
de los pardmetros de Hillas aparece a partir de la versién de ctapipe v.0.9.1. También
ha sido aprobada su inclusién, y seréd parte de la cadena de andlisis, en la préxima
versién de cta-lstchain?

9A] momento de la escritura de esta tesis, la tltima versién de cta-lstchain es la v.0.7.3.
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7.1 Introduccion

Aunque los telescopios MAGIC han sido disenados para astronomia de rayos =, se
han realizado modificaciones en los pixeles centrales de sus cdmaras para poder hacer
astronomia 6ptica con ellos. De esta forma, se ha podido detectar la pulsacién del
pulsar del Cangrejo en el éptico [137], [138], y realizar la bisqueda de contrapartidas
6pticas de fendémenos transitorios como las réfagas rédpidas de radio FRB (Fast
Radio Burst) [139], [140], [141] o la emision en sistemas estelares binarios [142].
Los estudios citados tinicamente usaban el pixel central de uno de los telescopios.
La puesta en marcha en febrero de 2020 de un segundo pixel central en MAGIC-I
ha abierto la posibilidad de poder realizar observaciones simultaneas con los dos
telescopios MAGIC en el éptico. En esta tesis se presentan por primera vez medidas
realizadas con ambos pixeles centrales. Dentro de este capitulo se describiran las
principales caracteristicas de los pixeles centrales de MAGIC. A continuacion se
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Figura 7.1: Representacién esquemdtica del sistema de lectura de los pixeles centrales de MAGIC.
Figura tomada de [143].

presentara la deteccién de la pulsacion éptica del pulsar del Cangrejo con ellos, y por
ultimo, se mostrarédn los primeros resultados de las observaciones de ocultaciones de
estrellas por asteroides con estos instrumentos, los cuales han dado lugar a la primera
deteccién positiva de este tipo de fenémenos transitorios con MAGIC. El anélisis
de la senial de los pixeles centrales ha sido realizado utilizando c6digo desarrollado
por el autor de esta tesis, principalmente en Python, y para el andlisis del ptulsar
se ha usado el software psearch dentro de MARS.

7.2 Los pixeles centrales de MAGIC

La cdmara de cada uno de los telescopios MAGIC cuenta actualmente con un
pizel central instalado en su centro, especialmente modificado para permitir la
observaciéon de fenémenos transitorios en el éptico. En 2006 se instalé el primer
pixel central en el telescopio MAGIC-I [I38]. Tras la actualizacién realizada en
2012 en la cdmara de MAGIC-I [99], se desinstal6 este primer pixel central y se
instalé uno nuevo en la cadmara de MAGIC-II. Finalmente, en febrero de 2020
entr6 en funcionamiento un pixel central andlogo al de MAGIC-II en MAGIC-I,
por lo que actualmente es posible realizar observaciones en el 6ptico y en rayos
~ simultdneamente con ambos telescopios.

El sistema del pixel central ha sido disenado para poder detectar las variaciones
en el flujo 6ptico de diferentes tipos. Las observaciones se realizan apuntando
directamente a la fuente, a diferencia de la observaciones de rayos vy que suelen
ser en modo wobble (véase seccion . La luz de la fuente es reflejada al el
centro de la cdmara, transmitiéndose las variaciones de intensidad a un sistema
de adquisiciéon dedicado, conectado tanto a la salida 6ptica del pixel central, como
al sistema de adquisicién estdndar de MAGIC. La figura [7.1 ilustra el sistema de
lectura de cada pixel central.

El foto-multiplicador instalado en cada pixel central es el mismo que utilizan
el resto de pixeles de la cdmara de MAGIC (véase la seccion [2.3). La diferencia
es que a éste se le ha modificado la electrénica de la rama de corriente continua,
con la finalidad de extender el ancho de banda desde los 8 Hz nominales hasta
por encima de los 3 kHz. En la figura [7.2 se muestra el ancho de banda medido
después de las modificaciones de la rama de corriente continua, el cual alcanza
aproximadamente 3 kHz a la altura de 3 dB.

En la figura [7.3 se pueden observar las distintas placas acopladas al foto-
multiplicador. De derecha a izquierda se sitian las tres placas electrénicas que
contienen los multiplicadores de voltaje Cockroft-Walton. Estas placas vienen
instaladas por el fabricante Hammamatsu, y son las encargadas de generar el
alto voltaje para alimentar al foto-multiplicador. La cuarta placa contiene el pre-
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Figura 7.2: Ancho de banda medido para el pixel central después de las modificaciones de la rama
de corriente continua. Figura tomada de [141].

Figura 7.3: Foto-multiplicador instalado en el pixel central. De derecha a izquierda se muestran:
las tres placas que contienen los multiplicadores de voltaje Cockroft-Walton, la cuarta placa contiene
el pre-amplificador y la circuiteria de corriente continua, y la quinta placa contiene los sensores de
temperatura y los controladores VCSEL (vertical-cavity surface-emmiting laser), utilizados para la

transmision de la sefial de la rama de corriente alterna a la casa de control mediante fibras épticas.

Figura tomada de [141].

amplificador de corriente alterna y la circuiteria modificada de corriente continua.

La tdltima placa contiene sensores de temperatura y los emisores VCSEL (Vertical
Cavity Surface Emitting Laser), utilizados para la transmision de la senal a la casa de
control, mediante fibras 6pticas. Este circuito de transmisién esté acoplado a corriente
alterna, es decir, elimina la componente continua, por lo que el valor absoluto de la

iluminacién 6ptica del foto-multiplicador no puede ser obtenido directamente [141].

La senal optica de salida del pixel central es digitalizada por una tarjeta receptora
dedicada. Debido a que la sefial de baja frecuencia del pixel central, del orden de unos
pocos kHz, es incompatible con los canales receptores estandar de MAGIC, ya que
estos cuentan con filtros pasa alto de varios MHz. Esto hizo necesario reemplazar uno
de los canales de la tarjeta por un canal especial dedicado a la senal 6ptica de salida
del pixel central. Este canal ha sido implementado en una tarjeta mezzanine, la cual
a su vez se encuentra conectada a una tarjeta receptora programable llamada monster
board [141]. La tarjeta receptora mezzanine se encarga de convertir la senal dptica
del pixel central en una senal de corriente eléctrica, la cual es proporcional a la luz
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Figura 7.4: Ejemplo de los datos tomados de los pixeles centrales de MAGIC. La cabecera del
fichero muestra en la primera linea la versién del programa, la duracién de la observacion, el periodo
de muestreo y el rango de voltaje. En la segunda fila se muestra la fecha del inicio de la observacion.
Para la descripcién de las columnas del fichero véase la la tabla

Columna Descripcién

1 Parte entera de la fecha juliana modificada (MJD Modified Julian Date)
Parte fraccionaria de la fecha juliana modificada
Sefial Pixel Central MAGIC I [Voltios]
Senial Pixel CentralMAGIC II [Voltios]
Contador de la senal eléctrica PPS (pulsos por segundo), marca el segundo de la medida
Contador de muestra

DO W N

Tabla 7.1: Detalle de los campos de los ficheros de datos del sistema de los pixeles centrales de
MAGIC.

entrante. Esto lo hace mediante un foto-diodo. Posteriormente, esta senal eléctrica
pasa a través de un condensador de acoplamiento, que suprime la componente de
corriente continua. Finalmente la sefial es amplificada y duplicada. Una copia es
digitalizada por la DAQ de MAGIC, y la otra se envia a una tarjeta ADC (National
Instrument PCIe 6251 M Series), llamada PC-ADC. Esta tarjeta se encuentra
instalada en un ordenador dedicado, instalado en la casa de control de MAGIC, desde
el cual se activa la toma de datos de los pixeles centrales y se almacenan los datos
tomados con ellos. La toma de datos se la realiza a través de un programa escrito en
el lenguaje de programacion C' [144], el cual gestiona la comunicacién con la tarjeta
PC-ADC y el almacenamiento de los datos de la senal guardada con una frecuencia
de muestreo de 10 kHz. El programa genera dos ficheros, uno con los datos y otro de
tipo .log, con informacién referente a la observacion, como los parametros de entrada
y de salida utilizados por el programa y el tiempo de observacién. La figura [7.4
muestra una captura de pantalla del contenido de un fichero de datos de los pixeles
centrales, y en la tabla[7.1 se describe el contenido de cada columna del fichero.

7.3 Observaciones con los pixeles centrales

Como parte de la comprobacion del funcionamiento del nuevo pixel central instalado
en MAGIC-1, se ha realizado el andlisis de la senal pulsada del pulsar del Cangrejo
(véase la seccién . Por otra parte se ha logrado la primera deteccién de una
ocultacion de una estrella por un asteroide realizada con MAGIC. A continuacién se de-
tallard el procedimiento seguido para estas observaciones y los resultados alcanzados.

7.3.1 Deteccion del pulsar del Cangrejo

Tras la instalaciéon del nuevo pixel central de MAGIC, durante la noche del 16 de
noviembre de 2020 se observé el pilsar del Cangrejo (véase la seccion [1.6.1) en
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modo ON durante de 10 minutos. La obtencién de la sefial pulsada en esta muestra
de datos se ha realizado siguiendo un procedimiento similar al descrito por [141]
y [138], y el cual se resume a continuacién.

Los pulsos 6pticos del piilsar del Cangrejo se encuentran inmersos en ruido tanto
6ptico como electrénico. Se ha utilizado el software dedicado psearch [145] para
encontrar la senial del pulsar del Cangrejo. En primer lugar, los tiempos de cada
medida [ son transformados al sistema de referencia del baricentro del sistema solar
para eliminar el efecto del movimiento de la Tierra. Después se obtiene la fase
correspondiente a cada tiempo usando las efemérides conocidas del pilsar, para
lo cual se han utilizando efemérides contemporaneas suministradas por el radio
telescopio Jodrell Bank [146]. Finalmente se superponen las fases, obteniendo un
faseograma que representa el perfil de la emision 6ptica radiada por el pilsar en
cada rotaciéon. Hay que tener en cuenta que dado el rapido giro de pulsar, con
un periodo de unos 33 ms, el tiempo de observacién de 10 minutos corresponde a
cerca de 20.000 revoluciones que se superponen en un solo faseograma para cada
telescopio. Los resultados obtenidos se muestran en las figuras y [7.5b para los
pixeles centrales de MAGIC-I y MAGIC-II, respectivamente.

El perfil de emision se puede distinguir claramente en las figuras antes mencionadas
y coincide con el conocido. Ademés se puede comprobar que los picos de emisién se
encuentran en la misma fase para MAGIC-I y MAGIC-II. Se obtiene una significancia
de 79.2 o para MAGIC-1 y 80.6 o para MAGIC-II con el test estadistico Z%,. Con
los test estadisticos H y x?/ndf se obtienen significancias superiores a 80 o, para

ambos casos. Para una descripcion de estos test estadisticos se puede consular [145].

Este estudio ha permitido concluir que el nuevo sistema funciona correctamente
y que, a pesar de que las senales presentan una linea base y ruido diferentes (véase
la figura en las zonas sin sefial), los dos pixeles centrales obtienen significancias
similares para el pualsar del Cangrejo. Esto se debe a que al superponer muchos
periodos del pilsar, el ruido aleatorio queda fuertemente suprimido.

7.3.2 Ocultaciones de estrellas por asteroides

Una ocultacién por un asteroide en astronomia se refiere al fenémeno observado
cuando un asteroide pasa por delante de un cuerpo mas lejano, en este caso una
estrella, pudiéndose observar una disminucién total o parcial en la luminosidad de la
combinacién de los dos objetos. Esta disminucién de la luminosidad de la estrella
depende de la relacién entre su brillo y el del asteroide, y puede ser desde fracciones

de magnitud hasta 8 o 10 magnitudes. A esto se le conoce como caida de magnitud.

La figura muestra un diagrama de la geometria de la ocultacién de una estrella
por un asteroide. Al producirse la ocultacién se proyecta una sombra del asteroide
en la superficie de la Tierra, la cual depende del tamano del asteroide. La sombra
proyectada tiene casi el mismo tamano que el asteroide, por lo que los rayos de la
luz de la estrella llegan basicamente paralelos entre si, es decir, que mientras menor
sea el tamano del objeto menor sera el tamano de la sombra proyectada.

Es dificil predecir el momento exacto en el que se producird una ocultacién, ya
que se necesita conocer con gran precision tanto la posiciéon de la estrella ocultada
como la 6rbita y forma del asteroide [147]. Usualmente estas ocultaciones duran
desde pocos segundos hasta un minuto, dependiendo de las diferencias de la velocidad
angular entre la Tierra y el asteroide. La predicciéon de la zona en la que serd
observable la ocultaciéon depende en cambio de las incertidumbres en las posiciones
de la estrella y el asteroide. La incertidumbre en la posiciéon de la sombra suele
ser mayor que su tamano, por lo que las predicciones son de caracter estadistico,
proporcionando una probabilidad asociada a la ocultacion. Para el presente trabajo,

!La sefial éptica de los pixeles centrales se muestra a una frecuencia de 10 kHz.
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(a) Curva de luz de MAGIC-1.

(b) Curva de luz de MAGIC-IIL.

Figura 7.5: Curvas de luz en el 6ptico del pilsar del Cangrejo, obtenidas a partir del anélisis de
los datos tomados por los pixeles centrales de los telescopios MAGIC-I y MAGIC-II. Se muestran
dos periodos de rotacién del ptlsar.
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Figura 7.6: Diagrama de la ocultacion de una estrella por un asteroide, y su sombra proyectada
en la superficie de la Tierra. Figura tomada de [148].

se han utilizado las predicciones publicadas por Steve Presto En la figura E
se muestra el mapa de la prediccién de una ocultacion. En este caso se trata de
la ocultacion por el asteroide Tombecka vista desde el Observatorio del Roque de
los Muchachos, que més tarde sera analizada.

Las ocultaciones han demostrado ser una herramienta de gran utilidad para el
estudio de las caracteristicas fisicas de los dos cuerpos en interaccién, en este caso
la estrella y el asteroide [I50]. La aplicacién mas directa es medir el tamano y la
forma del asteroide, mediante la observacién de su sombra con conjuntos de pequefios
telescopios distribuidos en una zona. Al mismo tiempo se caracteriza su orbita. Sin
embargo, también se pueden medir propiedades de la estrella. Cémo se menciond
anteriormente, el asteroide al seguir su 6rbita va generando una sombra de la luz de
la estrella en la superficie de la Tierra. Los bordes de la sombra muestran un patréon
de interferencia de Fresnel ocasionado por los bordes del asteroide. Estudiando el
patréon de difraccion se puede estimar el tamafio angular de la estrella y del asteroide.

Otra aplicacién del estudio de las ocultaciones por asteroides es la identificacién
de sistemas estelares binarios, mediante el estudio del patrén de difraccién, ya que
es posible alcanzar la resolucion angular suficiente para identificar sistemas en los
que las dos estrellas se encuentren extremadamente cerca [I51].

La principal dificultad para la deteccién de ocultaciones de asteroides es poder
alcanzar una gran resolucion temporal y sensibilidad, lo cual es posible al utilizar
telescopios de gran tamano, como los telescopios de tipo TACT. Se han realizado
estudios con este tipo de telescopios, como con VERITAS, donde mediante un ajuste
de la intensidad de la luz de las franjas de difraccién, se ha logrado la medicién
directa del tamafno angular de la estrella [152].

2https://www.asteroidoccultation. com/
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Figura 7.7: Mapa de la prediccién de la ocultacién ocultacién por el asteroide Tombecka [149].

Como se describi6 en la seccién el pixel central instalado en cada uno de los
telescopios MAGIC ha sido disefiado para la deteccién de pulsos 6pticos y tiene una
frecuencia de muestreo de 10 kHz, lo cual hace posible alcanzar una alta resolucion
temporal. Otra de las ventajas que posee MAGIC para este tipo de detecciones es su
gran superficie reflectante (véase la seccién , lo que le confiere una alta eficiencia
de deteccién de fotones comparada con camaras de tipo CCD, y reduce el efecto
del centelleo atmosférico que afecta a los instrumentos épticos terrestres [153]. De
esta forma, MAGIC podria ser competitivo con los mayores instrumentos épticos
de la actualidad para la detecciéon de ocultaciones de asteroides.

Simulacion de la observacién de una ocultacién con los pixeles centrales

En las figuras y se muestran la formas que tendria la senal al momento del
ingreso y egreso de una ocultacién, respectivamente, de acuerdo a una simulacién
que se ha realizado para esta tesis. Para estas simulaciones se ha utilizado un
modelo muy simplificado que usa un filtro pasa banda de Butterworth, con el fin
de simular la respuesta a una ocultaciéon de la electrénica de los pixeles centrales
de MAGIC. Se puede apreciar en estas figuras que la ocultacién comienza con una
brusca caida de la sefial, seguida de un aumento de la misma hasta que vuelve
a estabilizarse. Esto es debido al inicio del paso de la sombra del asteroide por
los pixeles centrales. En el momento del egreso, la senal sufre un comportamiento
simétricamente opuesto, donde se da primeramente un aumento brusco en la sefial
y luego una caida hasta que se estabiliza la senal de nuevo.

Observacién de ocultaciones de asteroides con los pixeles centrales de
MAGIC

En esta seccion se describirdn los resultados obtenidos de la observacion de oculta-
ciones por asteroides con los pixeles centrales de los telescopios MAGIC. En la
campana de observacién, en la que colabor6 el autor de esta tesis, se han realizado
observaciones de 9 ocultaciones de asteroides, desde el 13 de febrero de 2020 hasta
el 19 de abril de 2021. La tabla[7.2 detalla los nombres y brillo correspondientes
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Figura 7.8: Simulaciones del ingreso y egreso de una ocultacién.

al asteroide y la estrella, la caida de magnitud, la fecha y tiempo predichos para la
ocultaciéon, la duracién maxima y la probabilidad de cada ocultaci()

De entre todas las observaciones realizadas destaca la ocultacién del asteroide
(1013) Tombeckaﬁ sobre la estrella UCAC4 545-050229, ya que ha dado lugar a la

primera deteccién positiva de una ocultacién observada con los telescopios MAGIC.

En la figura [7.9]se muestra la senal de los dos pixeles centrales en azul y de una media
mévil de cada 50 muestras de la senal en rojo, en una ventana de tiempo cercana
al momento predicho para la ocultacién de (1013) Tombecka / UCAC4 545-050229,
instante que se indica con una linea vertical discontinua. Se puede observar en
la figura que se producen dos transitorios en la senal, los cuales corresponden al
ingreso y egreso de la ocultacién. No se observa una caida de intensidad durante

3Las ocultaciones de (28)Beatrix y (83)Bellona fueron observadas Gnicamente con el pixel central
del telescopio MAGIC-II, ya que atin no se tenia instalado el pixel central del telescopio MAGIC-I.

*Nomenclatura de acuerdo al Centro de Planetas Menores (Minor Planet Cenetr MPC) https:
//www.minorplanetcenter.net/iau/mpc.html
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. . Caida Fecha
Brillo Brillo de vy Duracién Probabilidad
Asteroide Estrella Asteroide Estrella . L U

[mag] [mag] Magnitud Tiempo Méxima [seg] (%)

° [mag] (UT]
(28) Beatrix TYC 1946-00982-1 11.9 10.8 1.4 13-02-2020 05:28:53 9.4 99
(83) Bellona UCAC4 518-009258 11.6 114 0.85 13-02-2020 22:56:11 12.3 99
(2996) Bowman TYC 1885-00444-1 17.4 11.4 5.7 09-03-2021 23:14:44 2.4 15
(383) Janina UCAC4 547-007612 154 124 3 21-03-2021 21:15:36 1.2 22.3
(31826) 1999 VM2 UCAC4 440-021728 17.9 11.5 6.4 01-04-2021 22:28:14 0.8 11.2
(2237) Melnikov ~ UCAC4 344-113967 18.1 10.9 7.2 04-04-2021 05:40:44 3.6 12.5
(9967) Awanoyumi UCAC4 482-051515 15.6 12.2 3.5 10-04-2021 23:21:26 1.1 10.1
(1013) Tombecka ~ UCAC4 545-050229 13.9 11.7 2.3 18-04-2021 01:26:04 5 47.9
(24417) 2000 BK5 UCAC4 436-057986 16.7 12.2 4.5 19-04-2021 21:28:56 0.7 10.2

Tabla 7.2: Ocultaciones observadas con los pixeles centrales de los telescopios MAGIC.

la ocultacion, debido a que la electrénica de los pixeles centrales filtra la corriente
continua (véase la seccién . Se puede ver en la figura que el ingreso se da con
un retardo de aproximadamente 1.3 segundos en relacién al tiempo predicho para el
comienzo de la ocultacién, y que la duracién es aproximadamente 2 segundos menor
al tiempo de duracién maximo de 5 segundos que habia sido predicho. Observaciones
posteriores ayudaran a refinar los pardmetros de la 6rbita del asteroide.

En las figuras y se muestra el detalle del momento del ingreso y
del egreso de la ocultacién, respectivamente. Se evidencia en estas dos figuras que
la forma de la senal corresponde a lo esperado, de acuerdo a lo mostrado por las
simulaciones de la respuesta de los pixeles centrales a una ocultacién (véase las
figuras y |7.8b)), con un decaimiento en la sefial y un posterior pico en el ingreso,
y un comportamiento simétricamente opuesto en el egreso. De esta forma se ha
corroborado que la respuesta de los pixeles centrales de MAGIC a una ocultacién
de estrella por un asteroide se ajusta a lo esperado.

7.4 Resumen y conclusiones

En este capitulo se han descrito las caracteristicas principales y el sistema de
toma de datos de los pixeles centrales de los telescopios MAGIC. Para verificar el
funcionamiento del nuevo sistema estereoscopico de pixeles centrales, se han realizado
observaciones del pulsar del Cangrejo. La pulsacién 6ptica de este pulsar ha sido
detectada con ambos pixeles con una significancia alrededor de 80 ¢. De esta forma

se ha podido demostrar el correcto funcionamiento de los pixeles centrales de MAGIC.

A continuacion, se ha llevado a cabo una campana de observacién de ocultaciones de
estrellas por asteroides. Esta ha dado lugar a la primera deteccién positiva de una
ocultacion con MAGIC, correspondiente a la de la estrella UCAC4 545-050229 por el
asteroide (1013) Tombecka. De esta forma se ha podido constatar la alta sensibilidad
de los pixeles centrales de MAGIC para el estudio de fenémenos transitorios en
el 6ptico. La deteccidon de la ocultacién de Tombecka extiende las capacidades de
MAGIC hacia el campo de la astronomia éptica. Futuras observaciones permitiran
estudiar las caracteristicas fisicas y obtener efemérides mas precisas de los cuerpos
en interacciéon en las ocultaciones de estrellas por asteroides.

El estudio presentado aqui atin no es completo. El motivo principal es que resulta
dificil conocer la respuesta detallada de los pixeles centrales de MAGIC. Sabemos
que debido a la falta de un acoplo de corriente continua se pierden las frecuencias
bajas de la senal, pero se desconoce la forma exacta de la respuesta. Esto complica
el analisis del patrén de interferencia que se espera obtener de las ocultaciones, lo
cual es necesario para la medicién del radio de la estrella y de las caracteristicas
fisicas del asteroide. En consecuencia, es importante realizar més estudios sobre

129



7. Observaciones dpticas con los pixeles centrales de MAGIC

Figura 7.9: Sefial de los pixeles centrales de MAGIC I (arriba) y MAGIC II (abajo) durante la
ocultacién de (1013) Tombecka / UCAC4 545-050229 en azul. En rojo se muestra la media mévil de
cada 50 muestras. La linea vertical negra discontinua indica el instante predicho para el comienzo
de la ocultacién.

la caracterizacion de la respuesta de los pixeles centrales, usando generadores de
senal adecuados, acoplados a fuentes de luz, que permitan medir la respuesta del
sistema y con un mayor ntimero de ocultaciones.
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(a)

(b)

Figura 7.10: Detalle del ingreso (arriba) y egreso (abajo) de la ocultacién de (1013) Tombecka
/ UCAC4 545-050229 observada con MAGIC. En azul se muestra la sefial de cada pixel central
(MAGIC-I arriba, MAGIC-II abajo). En rojo se muestra la media mévil de cada sefial cada 50

muestras.



Conclusiones

La principal contribucién de esta tesis ha sido participar en la puesta en marcha
del telescopio LST-1 y en su caracterizacién. En este trabajo se han analizado los
principales pardmetros que permiten estimar el comportamiento del telescopio, tanto
con simulaciones Monte Carlo como con observaciones de la Nebulosa del Cangrejo,
la candela estandar en este rango de energias.

Con simulaciones de Monte Carlo se ha obtenido un umbral de energia de 28.7
GeV con una incertidumbre de 1.4 GeV, y un area efectiva de alrededor de 10° m? a
300 GeV. La resolucién en la reconstruccién de la energia es del orden del 20% para
energias entre 1 y 10 TeV, y del 40% a energias cercanas al umbral de observacién
del telescopio. En cuanto a la resolucién angular, se obtienen valores por debajo de
0.2° en el rango de los TeV. La separacion v /hadrén muestra resultados por encima
del 87% en el area bajo la curva (ROC) desde 0.1 a 25 TeV.

Con las observaciones de la Nebulosa del Cangrejo realizadas se obtuvo una
senal de 20 o por hora de observacién aplicando cortes independientes de la energia.
El espectro obtenido de la Nebulosa del Cangrejo concuerda con el obtenido por
MAGIC. Para la obtencion de los cortes optimizados se utilizaron observaciones
de la Nebulosa del Cangrejo entre noviembre de 2020 y marzo de 2021, sumando
un total de 32 horas de tiempo de observacion.

Se ha estimado la sensibilidad del telescopio LST-1 con las observaciones de
la Nebulosa del Cangrejo. Respecto a la de MAGIC, la sensibilidad del LST-
1 llega a ser un factor 2 peor, lo cual es razonable al operar MAGIC en modo
estereoscépico. La resolucion angular se ha estimado a partir de dos métodos
distintos, obteniéndose resultados que atn no son de la misma calidad que los
predichos por las simulaciones de Monte Carlo.

Los resultados obtenidos muestran de manera general que el telescopio LST-1
presenta ya un comportamiento cercano al de su disefio. Hay que tener en cuenta que
el LST-1 opera en modo monoscépico, esperandose por tanto una mejora sustancial
cuando entren en funcionamiento los tres telescopios restantes de tipo LST planificados
para el emplazamiento norte de CTA. También hay que resaltar que estos resultados
no son definitivos, ya que las continuas mejoras tanto en el telescopio como en su
cadena de analisis permitiran avances en los préximos anos.
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8. Conclusiones

Como parte de esta tesis se ha estudiado la posibilidad de mejorar el anélisis de
los datos mediante la inclusién del calculo de la incertidumbre de los parametros de
Hillas, utilizados tanto para estimar la energia y direccién de los rayos ~ detectados,
como para eliminar el fondo de rayos césmicos. En cuanto a la reconstruccion de
la energia y de la direccién, no se ha obtenido una mejora sustancial al utilizar
modelos de Random Forest que incluyen las incertidumbres de los pardmetros de
Hillas. En cambio, en lo referente a la separacién v /hadrén, si que observa una
mejora. Esto se ha evidenciado en los resultados del drea bajo la curva (ROC) en
simulaciones de Monte Carlo y en una mejora de 1 ¢ para la significancia de la
senal de la Nebulosa del Cangrejo. El autor ha colaborado en el desarrollo de la
cadena de andlisis del telescopio LST-1, incorporando el calculo de las incertidumbres
de los pardmetros de Hillas a dicha cadena.

Otro de los temas desarrollados en la presente tesis es el analisis de las obser-
vaciones en el 6ptico realizadas con los pixeles centrales de los telescopios MAGIC.
Se ha verificado el buen funcionamiento del nuevo sistema estereoscopico de pixeles
centrales, detectando la senal del pulsar del Cangrejo con ellos. Como resultado
principal, se ha logrado la primera detecciéon de la ocultaciéon de una estrella por un
asteroide con MAGIC, correspondiente al asteroide (1013) Tombecka y a la estrella
UCAC4 545-050229. Con estos resultados se ha evidenciado la capacidad de los
pixeles centrales de MAGIC para detectar este tipo de fenémenos transitorios, asi
como su potencial para estudiar las caracteristicas fisicas y efemérides de los cuerpos
en interaccién en las ocultaciones de estrellas por asteroides. Este ha sido un analisis
preliminar, pues atn resulta dificil conocer la respuesta detallada de los pixeles
centrales, para lo cual se estd construyendo un dispositivo especifico de calibracion.

El autor de esta tesis ha colaborado asi mismo en el mantenimiento de la cadena
de anélisis On-Site OSA de MAGIC y en el desarrollo del sistema de anélisis On-Site
LSTOSA para el telescopio LST-1. Ademés, ha participado en 2020 en un turno
de observacién de 4 semanas con los telescopios MAGIC.
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Parametros de Hillas

En 1985 Michael Hillas [I35] planteé que seria posible distinguir las cascada atmos-
féricas iniciadas por rayos 7, de las iniciadas por hadrones césmicos, basandose en
ciertos parametros denominados en su honor como Pardmetros de Hillas. Estos
parametros indican la forma, tamafio y direcciéon de la imagen de la cascada, la cual
generalmente tiene forma de elipse para cascadas originadas por rayos .

Los Pardametros de Hillas se pueden clasificar en dos grupos, aquellos que describen
el tamafio y la forma de la imagen, y los que describen la orientaciéon de la imagen
en relacién a la posicién de la fuente en el plano de la cdmara [145]. Las figuras
y ilustran la interpretacion geométrica de los principales parametros de Hillas y
su aplicacién a la imagen de una cascada grabada con el telescopio LST-1.

Entre los parametros de Hillas relacionados con la forma y tamano de la elipse ten-
emos:

e Size o Intensity: Describe el nimero total de fotones de la imagen obtenida
de la cascada. Es el resultado de la suma de todos los fotones registrados
en cada pixel de la camara, tras el limpiado de imagen. Este parametro estd
relacionado con la energia del rayo « que originé la cascada.

o Length: Es la longitud del semieje mayor de la elipse, calculada a partir de la
media cuadrética de la distribucién de la luz a lo largo de este semieje de la
imagen. Esta relacionado con el desarrollo longitudinal de la cascada.

o Width: Es la longitud del semieje menor de la elipse, obtenida a partir de
la media cuadratica de la distribucién de la luz a lo largo de este semieje la
imagen. Esta relacionado el desarrollo lateral de la cascada.

o wl: Es el cociente entre los parametros width y length.

e Leakage: Es la fracciéon de fotones contenida en los pixeles cercanos a los
extremos de la caAmara. Valores altos de leakage indican que la imagen ha sido
truncada debido al limitado campo de visiéon de la cdmara.

e Skewness: Estima la asimetria de la distribucién de fotones a lo largo del eje
principal de la imagen. Cuando la imagen apunta hacia la posicién de la fuente

135



A. Parametros de Hillas

en la camara su valor es positivo.
e Kurtosis: Estima si la distribucién de fotones a lo largo del eje principal de la
imagen tiene un maximo o es plana.

Los parametros relacionados con la direcciéon de la imagen son:

e Delta: Es el angulo ¢ entre el eje principal de la imagen y el eje x de la cdmara.
Este parametro es independiente de la posicién de la cabeza o cola de la elipse.

e Dist: Es la distancia desde el centro de gravedad de la imagen a la posicién de
la fuente en la cdmara.

e Miss: Es la distancia perpendicular desde el eje principal de la imagen a la
posicién de la fuente en la camara.

o Alpha: Es el dngulo « entre el eje principal de la imagen y la linea que une el
centro de gravedad de la imagen con la posicion de la fuente en la camara.

e Beta o Phi: Es el angulo 3 entre el eje x de la cAmara y la linea que une el
centro de gravedad de la imagen con la posicién de la fuente en la cimara.

o Theta?: Es el angulo #?, definido como la distancia angular entre la posicién
verdadera y la posicién reconstruida de la fuente al cuadrado.

o Impact: Distancia méas corta entre el eje de la cascada y el telescopio.

r: Coordenada radial del centroide de la imagen.
Adicionalmente, se definen los siguientes pardmetros temporales:

e Time gradient. Derivada del ajuste lineal de los tiempos de llegada como
funcién de la posicién a lo largo del eje principal de la elipse. Describe la
direccion del desarrollo de la cascada, por lo que sirve para identificar la cola y
cabeza de la elipse.

e Time RMS : Media cuadratica de la distribucién de los tiempos de llegada
en toda la imagen.

Definicién de los momentos de imagen

A continuacién daremos la definicién de los pardmetros de imagen que se ob-
tienen directamente del calculo de los momentos de la imagen de la cascada reg-
istrada en la camara.

El momento de orden cero define el parametro size:

size = Z qi (A.1)

siendo ¢ la senal en foto-electrones detectada en cada pixel ¢ o carga.

Sean (X;,Y;) las coordenadas del pixel i en el sistema original de la cdmara,
(Xo, Yo) las coordenadas del centro de gravedad de la imagen, y w; los pesos por pixel:

>k Nk

(A.2)

Wy

Los primeros momentos se definen como:
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A. Parametros de Hillas 137

Figura A.1l: Interpretacién geométrica de los pardmetros de Hillas.

Figura A.2: Parametrizacién del tamafio de una imagen grabada con el LST-1, utilizando los
pardmetros de Hillas.
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Se pueden definir ademds las siguientes correlaciones:

Con = (x —T)2 =22 — T cyy:(y—@ﬂ:?—f (A.4)

Gy =(—T)y-y) =7y-T-7 (A.5)

La matriz bidimensional de correlacién Cyi4 en el sistema original de la cdmara viene
dada por:

Coriginzzl = (me ny) (AG)

Cay Cyy

Al rotar el sistema de coordenadas por el &ngulo §, para hacerlo coincidir con los ejes
de la elipse, se introduce un nuevo sistema de coordenadas en direccién antihoraria.
La relaciéon entre ambos sistemas de coordenadas es:

x cosd sind x T
oo <y> a <—Sin5 0085) (y> =4 (y) = A (A7)

La matriz de correlacién C,iqdq €n €l sistema de coordenadas rotado viene a ser:

C,! /Cx/y/> _ (U—@)(’U—U)T :’UUT—WT

C:C,yl Cx/ 1‘/

xT

Crotada = <

(A.8)
= A(uuT —au?) AT = Au —u(u —u)TAT

T
=A- Coriginal A

La rotacién se puede escoger tal que la matriz de correlacién sea diagonalizable
(cyry =0)
Y

¢,y = (cosd  sind) (cm CW) (—smé)
Cay Cyy cosd (A.9)

1
= —582‘12(25) - (Caz — Cyy) + €08(20) - czy =0



A. Parametros de Hillas

lo que da como resultado:

2czy  2tand
Czx — Cyy 1 —tan?§

tan(29) =

Reemplazando d = ¢y, — c;» se obtiene:

d+ /d?*+ 4c2
tand = Y

2¢qy

Los dos signos para tand se debe a que d puede ser £90°.
Los segundos momentos de la imagen definen length y width como:

length? = Cpl ot = €088 - Cyp + 28i0.8 COS J - Cay + sin2s - Cyy
B 1 + cos(26) 1 — cos(26)

= Cpy 5 + 5in(20) - Cay + Cyy - 5

012 . 9 : 2
width® = ¢,y = Sin 0 - Cpp — 25iN0 COS 6 - Cpy + €COS™0 - Cyy

1- 20 1 20
= Cyr ° C;S() — SZTL(25) * Coy —+ Cyy * —f—CZS()

(A.10)

(A.11)

(A.12)

(A.13)

El tercer momento en x define la asimetria a lo largo del eje principal de la imagen

COoImao:

3 _
asym” = ¢, 3.

= c05°8 - cy3 + 3 cos?dsin § - Cp2y + 3 COs dsin?s - Coy? + sin®s - Cy3

Asi mismo, podemos definir los parametros dist, miss, § y « como:
dist* = (T — x0)> + (J — vo)*

miss =Y —yo — tand - (T — xp)) - cos §

. miss
a = arcsin -
dist

Y—1Y ~ (& —=0)
dist cos = dist

sinf3 =

con —180° < B < 180°

(A.14)

(A.15)
(A.16)

(A.17)

(A.18)

A.1 Deduccién de las incertidumbres de length? y width?

La deduccién de las formulas matematicas, que representan las incertidumbres de

length? y width? ha sido descrita por W. Wittek [136] y se reproduce en esta seccién.

De y se puede obtener la siguiente expresién comtn para length? y

width?:

159



A. Parametros de Hillas

1 + cos(29)
2

1 F cos(26)

L2:C:cx' 5

+ 5in(26) - Cay + Cyy (A.19)
en la cual el signo superior se refiere a length? y el signo inferior a width?. L?
puede considerarse como una funcién del dngulo de rotacién de la elipse 9, (véase
la figura . A su vez, se pueden definir las variables (g1, ¢2,¢3) = (¢za, Cyy, Cay),
las cuales como L? también dependen de Nj, el nimero de fotones en cada pixel
I. Se hard entonces la aproximacién de que la incertidumbre de L?, AL?, depende
tnicamente de las fluctuaciones de NN, pudiéndose definir la incertidumbre de L?
de la siguiente forma:

2 2 2 2

a(L?) AL 96 a(L?) B

ON, 95 0N Z 9 ON, (A.21)

a(aL;) = F5in(26) - (Cox — yy) + 2¢05(28) - €4y = 0 (A.22)
aajffl > g(i : 5;{2 (A.23)

8851 N 88ch N d2fiiiigy (A.24)

552 - a(zjy G ficgy (A.25)

g(i, B 88ci, - —d2cj-y4c§y (A.26)

gfqvil - ; ;Zk ' ?ff@ (A.27)

gﬁ - ZZ”: = aj, — 2oz = (1 — 7)° = 7° (A.28)

g;i = (;Zi =vi — 29y = (. —9)° 7" (A.29)

gji - gif,f = kY — Yk — Ty = (26 — T)(Ye — ) —TY (A.30)
g%f = Z(j-k;vj - (ZjV;j)Z - Z;Nj : <5kl - Zﬁ\@) _ Zlej ~(0r —wg) (A.31)
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A. Pardmetros de Hillas
a6 06  0q;
87]\71 - zl: 8(]1‘ 8Nl
1 1
= Eraa, 5, Ul B e v 9)? = (z — )’}
(A.32)
OL?  OL?> 1+ cos(2))

8(]1 - acmg - 9 (A33)

OL? B OL? 17 cos(26) (A.34)

o Ocyy N 2 )

oL?> OL? ,

Er Doy +sin(20) (A.35)
8q1 . 8(]1 8wk - 1 N2
w‘gwkm—&wﬂm@ Cox} (A.36)
0q2 dgz Owp 1 o
87]\0 o ; dw, ON, - Zj Nj {(yl y) ny} (A37)

8q3 o 8(]3 awk . 1 - oy
5}@'—-§%:éhuk' oN T T, {(z1 = 2)(y = 7) — cay}- (A.38)

La derivada parcial de L? con respecto a ¢ en la ecuacién |A_22| es igual a cero, ya
que length? es un maximo y el valor de width? un minimo para L?(d). Por tanto
en ambos casos la primera derivada con respecto a ¢ es nula. De esta forma la
ecuacion se simplifica a la siguiente expresion:

O(L%) _ ~0(L?) O
ON, _ZZ: dq; 0N, (4.39)

Asumiendo que N sigue una distribucién de Poisson se puede definir también:

(AN)? = (VN})? = N, (A.40)
Finalmente,
AL? = 2LAL (A.41)
de donde:
_ JV(AL%)?
AL = 57 (A.42)

A.1.1 Definicién de la incertidumbre de alpha

Se define el pardmetro alpha («) a través de la expresion:
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cos 0(g — yo) — sin (T — )

sin 0(g — yo) + cos 6(T — xq)’ (A.43)

tan o =

donde « depende del angulo de rotacién de la elipse § a través de los momentos Z, 7
y el peso por pixel Wg. Anteriormente se establecié que § y wy dependen de N, el
numero de fotones en el pixel [, por tanto la incertidumbre de o dependera también
de Nj, tal como las incertidumbres de length y width. Su expresién concreta, ha sido

descrita por W. Wittek [136] y ha sido adaptada en el apéndice de la siguiente forma:

(Aa)? = (2; 5}% - ANZ)Z = %: ;J‘\fj - 8(9]% -AN;AN, (A.44)

§§=%'§§+§§@‘gﬁ (A.45)

% _ 1 (A.46)

o = s el = 20) — ou(T — )} (A.47)

; aa;k . giji\);; _ Z;Nj (@ —7)(yo — y()ﬁ;gyz —Y)(wo — ) (A.48)
da o) L (21 —=7)(yo—7) — (v —7)(x0 — T)

aN, ~ oN, TN, dist? (A.49)
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Método de Random Forest (RF)

El método conocido como Random Forest (RF), es un método de aprendizaje
automatico supervisado basado en un conjunto de arboles de decisiéon construidos
de manera independiente y paralela. El promedio de las predicciones obtenidas por
cada arbol de decisiéon da como resultado un meta estimador.

Existen dos tipos de algoritmos de Random Forest, los de regresion, que obtienen
una estimacién o predicciéon de la variable independiente evaluada, y los de clasi-
ficacion, que estiman un parametro de clase que define la probabilidad de que la
variable independiente evaluada pertenezca o no a dicha clase.

La aplicacion de este método consiste en el entrenamiento de arboles de decisién
con una muestra de datos dividida en sub-muestras aleatorias, que son evaluadas
por cada nodo de los arboles de decisién conforme a parametros independientes a
la variable que se requiere estimar o clasificar. Los parametros utilizados por cada
arbol son permutados de manera aleatoria, escogiéndose el mejor corte de acuerdo a
un criterio de bifurcacién. El criterio de bifurcacion mayormente utilizado en cada
nodo, se basa en la reduccién de la varianza como criterio de seleccion del mejor
corte al evaluar varios parametros dentro de cada nodo.

Para el algoritmo de clasificacién se utiliza el indice de Gini, el cual mide la
probabilidad de que un pardmetro especifico sea clasificado erréneamente al ser
seleccionado de manera aleatoria. El indice de Gini varia entre 0 y 1, indicando
0 que todos los eventos han sido clasificados dentro de una sola clase, y 1 que
los eventos se han distribuido aleatoriamente entre todas las clases posibles. La
definicién del indice de Gini es la siguiente:

Gi=1-> (P)? (B.1)

siendo P; la probabilidad de que un evento pertenezca a la clase i.

Finalmente se calcula la prediccién final al promediar las predicciones de todos
los arboles de decisién. Tanto los métodos de RF de clasificacién como los de
regresion pueden ser optimizados al variar los valores de ciertos hiper-parametros,
los cuales se describen en la tabla [B.1]
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B. Método de Random Forest (RF) 144

Hiper-parametro

Descripcion

n_estimators
criterion

max_ depth

min_ samples_split
min_ samples_ leaf
n__jobs

max_features
max_ leaf nodes

random__state

Numero de arboles del bosque aleatorio

Funcién que mide la calidad de la bifurcacién

Profundidad maxima del arbol

Numero minimo de muestras requerido para dividir un nodo interno
Numero minimo de muestras requeridas para ser un nodo final de hoja
Numero de nicleos que se puede usar en el entrenamiento

Numero de pardmetros considerados al evaluar la mejor bifurcacion.
La opcién "auto" establece que max_ features = n_ features

Numero maximo de nodos finales

Controla la aleatoreidad de la seleccién de las sub-muestras

de entrenamiento.

Tabla B.1: Hiper-pardmetros de los modelos de RF. Tomado de [154]

Para obtener informacién mas completa sobre el método de Random Forest,
se recomienda la lectura de [155] [156].
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