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Introduction

En 1912, Victor Hess découvre les rayons cosmiques, ces particules chargées provenant du
cosmos produisant des gerbes de particules a leur entrée dans I'atmosphére terrestre. Cette
découverte marque I'avénement de la physique des particules et des astroparticules et le début
de la quéte de l'origine de ces rayons cosmiques. L’énergie colossale qu’ils transportent laisse
a penser qu’ils proviennent d’objets ot ont lieu les phénomeénes les plus violents de I’Univers,
comme les galaxies & noyau actif ou les explosions de supernovae. Cependant, cent ans aprés
leur découverte, le mystére de leur origine reste entier malgré les avancées considérables
réalisées dans ce domaine. En effet, lorsque les rayons cosmiques chargés se propagent dans
I’espace, leur trajectoire subit des déviations imposées par les champs magnétiques rencontrés
sur leur chemin. A cause de ces déviations, il est impossible de déterminer leur provenance,
sauf éventuellement pour les plus énergétiques d’entre eux, qui sont également les plus rares.

Une des solutions développées pour rechercher 1’origine de ces rayons consiste a observer
les radiations qu’ils produisent en interagissant avec les particules et les champs magnétiques
rencontrés sur leur trajet. En effet, les photons ainsi produits se propagent en ligne droite, nous
permettant de retrouver leur direction d’origine. Ces radiations s’étendent sur toute la gamme
du spectre électromagnétique et notamment en rayons gamma, a l'extrémité haute du spectre,
qui vont particuliérement nous intéresser dans cette thése. L’observation de rayons gamma
traduit en effet la présence de phénomeénes trés violents et indique de potentiels sites d’accé-
lération de rayons cosmiques. L’étude détaillée du spectre des sources gamma observées peut
nous permettre de comprendre les processus de production de ces photons et par conséquent
quelles particules en sont responsables. Les rayons gamma constituent donc une détection
indirecte, potentiellement pres de leur source, de ces rayons cosmiques a l'origine si mystérieuse.

Les vestiges de supernovae, créés a la suite de I'explosion d’étoiles massives, constituent un
des sites d’accélération des rayons cosmiques favoris au sein de notre galaxie, la Voie Lactée.
La recherche de rayons gamma provenant de ces objets pourrait donc permettre de confirmer
cette hypothése. Cependant, bien que de nombreux vestiges de supernovae aient été observés
en rayons gamma, les processus a l’origine de leur production sont difficilement contraints et la
communauté scientifique n’a pu a ce jour établir avec certitude la nature des rayons cosmiques
accélérés par ces objets. Cependant, au-delda de la recherche de lorigine des cosmiques,
objectif historique de la discipline, il est également possible d’étudier en détail les propriétés
astrophysiques des sources émettant en gamma. De nombreux modéles théoriques décrivant la
dynamique de ces objets ont en effet été développés et peuvent étre confrontés aux observations.

Le réseau de télescopes H.E.S.S., situé en Namibie, est un instrument de troisiéme
génération a la pointe de la technologie de I'astronomie gamma au sol. Sa localisation dans
I’hémisphére sud lui permet d’observer largement la Voie Lactée et notamment ses parties
centrales. Constitué a l'origine de quatre télescopes capables d’observer les cascades de
particules créées lors de la pénétration des rayons gamma dans 'atmosphére, il a permis la



découverte de plusieurs dizaines de nouvelles sources gamma depuis sa mise en service en 2003.

Aprés environ 10 ans d’observations fructueuses, il est maintenant nécessaire de repousser
toujours plus loin les limites de sensibilité de I'instrument afin de continuer a découvrir de
nouvelles sources. Cette problématique s’applique particuliérement a I'observation de notre
galaxie, qui contient de nombreuses sources gamma mais dont les plus lointaines sont trés
faibles et difficilement détectables. Par conséquent, le développement de méthodes d’analyse
plus performantes peut nous permettre de réaliser des études plus fines de sources déja connues
d’une part et d’en découvrir de nouvelles d’autre part. La mise en place de ces techniques
avancées est l'objet de cette thése, orientée principalement vers les sources galactiques, mais
également applicable aux sources extragalactiques.

La premiére partie de ce manuscrit décrit ’astronomie gamma sous tous ses aspects.
Nous exposerons tout d’abord les caractéristiques du rayonnement cosmique dont on cherche
a percer l'origine et son lien avec l'astronomie gamma. Puis nous verrons les principaux
mécanismes d’accélération évoqués dans la litérature et les processus de production de rayons
gamma. Pour finir nous présenterons une revue des différents types de source susceptibles
d’émettre en gamma et leurs particularités.

La deuxiéme partie sera consacrée a I'instrumentation avec une bréve description des types
de détecteurs développés pour 1'étude des rayons cosmiques et du principe de la technique
d’imagerie Tcherenkov, utilisée par les télescopes H.E.S.S.. Nous verrons également les mé-
thodes d’analyse employées avec cette technique, en particulier les méthodes de reconstruction
des événements et de discrimination du bruit de fond.

Enfin la derniére partie présentera les résultats des travaux réalisés durant cette thése. Nous
décrirons une méthode permettant de rechercher automatiquement de nouvelles sources dans
les données et des techniques visant a ameéliorer la soustraction du bruit de fond et la résolution
angulaire de I'instrument. Ces améliorations seront optimisées pour ’étude des sources faibles
mais pourraient également étre appliquées aux sources brillantes en vue de réaliser une analyse
plus fine de leur morphologie ou de leur variabilité.

Nous appliquerons finalement ces différentes techniques a I’étude d’une source faible située
dans une région complexe du plan galactique, potentiellement associée & un vestige de super-
nova. Nous tenterons de déterminer la nature des processus a l’origine de 1’émission observée
a ’aide d’observations multi-longueurs d’onde et de considérations énergétiques.



Premiére partie

L’Astronomie gamma






CHAPITRE 1

Le rayonnement cosmique
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1.1 Historique

La découverte du rayonnement cosmique remonte au début du XXéme siécle quand Charles
Wilson remarque que 'atmosphére est 1égérement ionisée, mais il n’a pas encore d’explication a
ce phénoméne. Afin de déterminer si ce rayonnement ionisant est d’origine tellurique, Théodor
Waulf, un prétre jésuite allemand, congoit un électroscope destiné a mesurer le taux d’ionisation
en altitude (voir figure 1.2). Il prédit que si le rayonnement provient de la radioactivité des
roches terrestres, son pouvoir ionisant doit diminuer de moiti¢ a une altitude de 80 m. En
1910, il effectue des mesures en haut de la tour Eiffel mais constate que le taux de décharge
observé décroit beaucoup moins que prévu avec un taux dix fois trop grand par rapport aux
prédictions [Wulf 1910]. 11 conclut donc que ce rayonnement doit avoir une autre origine, et
provient peut-étre de ’espace.

En 1912, le physicien autrichien Victor Hess décide de faire des expériences en ballon (voir
figure 1.1) pour vérifier cette nouvelle hypothése. Il utilise le méme type d’électroscope dé-
veloppé par Wulf mais avec des modifications permettant de résister a la baisse de pression
atmosphérique et a la chute de température a haute altitude. Il réalise plusieurs ascensions et
parvient jusqu’a 5000 m d’altitude ou le taux de décharge observé est bien supérieur a celui
au sol. Il met ainsi en évidence 'origine cosmique de ce rayonnement en montrant que le taux
d’ionisation augmente avec l'altitude [Hess 1912].

Six ans apres, Arthur Compton observe que le rayonnement varie en fonction de la latitude
a cause de l'influence du champ magnétique terrestre, prouvant ainsi que les rayons cosmiques
sont des particules chargées. Plus tard, en 1934, les physiciens Walter Baade et Fritz Zwicky
observent l’explosion d’une supernova et suggérent pour la premiére fois que les rayons cos-
miques pourraient provenir de ces objets trés puissants [Baade 1934]. Puis, en 1938, Pierre
Auger découvre que les rayons cosmiques forment des gerbes de particules en interagissant
avec les atomes présents dans atmosphére [Auger 1939|. Les rayons cosmiques sont longtemps
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utilisés pour étudier les particules et permettent la découverte du positron en 1932 par Carl
Anderson, puis du muon en 1936 et du pion en 1947.

En 1949, Enrico Fermi a I'idée d’un mécanisme d’accélération capable d’accélérer les rayons
cosmiques par chocs diffusifs dans des nuages magnétiques |[Fermi 1949|. Cing ans plus tard, il
propose un second mécanisme plus efficace dans le cadre d’ondes de chocs forts présentes dans
les vestiges de supernovae|Fermi 1954]. Les années 1950 voient la construction des premiers
accélérateurs terrestres et les physiciens des particules cessent d’utiliser les rayons cosmiques.
Les physiciens qui continuent de s’y intéresser se focalisent désormais sur les questions astro-
physiques de leur origine et des mécanismes responsables de leur accélération.

FIGURE 1.1 — Gauche : Victor Hess de retour d’une ascension en ballon destinée a mesurer le
tauz d’ionisation de l’atmosphére en fonction de altitude. Droite : photo de Pierre Auger en
1935, peu avant sa découverte des grandes gerbes atmosphériques.

FIGURE 1.2 — Type d’électroscope utilisé par Theodor Wulf pour mesurer le tauz d’ionisation
de ’atmosphére.



1.1. HISTORIQUE

Cosmic Ray Spectra of Various Experiments
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1.2 Le spectre des rayons cosmiques

Le rayonnement cosmique est composé d’astroparticules qui peuvent étre chargées (protons,
électrons) ou neutres (photons, neutrinos) qui parcourent le cosmos. Par convention, dans ce
manuscrit, les rayons cosmiques feront référence aux particules chargées uniquement.

Le rayonnement cosmique chargé est donc composé a 99% de hadrons (protons et noyaux
atomiques) et seulement 1% d’électrons ou positrons. Par conséquent, la recherche de lori-
gine des rayons cosmiques se focalise souvent sur les hadrons mais les électrons constituent
néanmoins une part non négligeable de ce rayonnement. Leur étude permet d’accéder a des
informations supplémentaires sur leurs sources potentielles. Nous détaillerons donc dans une
premiére partie les caractéristiques principales du spectre des hadrons cosmiques puis nous
verrons les spécificités des électrons et positrons cosmiques mesurés au voisinage de la Terre et
leur implication.

1.2.1 Caractéristiques du spectre hadronique

Le spectre des rayons cosmiques mesuré sur Terre s’étend sur plus de 30 ordres de grandeur
en flux et 12 en énergie (voir figure 1.3). Il peut globalement étre décrit par une loi de puissance
de type % oc B~ mais il comporte toutefois des caractéristiques spécifiques traduisant un
changement de régime & certaines énergies. En effet, de 10%V a 10'°eV la pente est de [=2.7
mais le spectre présente une cassure couramment appelée “genou” aux alentours de 5 x 10%eV,
ou il devient plus mou avec un indice I' de 3.1 jusqu’a la “cheville” située aux alentours de

4 x 10*%eV. Ensuite la pente retombe & 2.7 jusqu’a 10%%eV.

En 1966, Greisen, Zatsepin et Kuz’'min ont prédit une coupure dans le spectre des rayons
cosmiques autour de 10%eV [Greisen 1966, Zatsepin 1966] qui correspond & I’horizon visible
des protons a trés haute énergie. Cette coupure, appelée coupure GZK, est due a l'interaction
des protons cosmiques avec les photons du fond diffus cosmologique produisant la résonance
AT, qui se désintégre soit en un proton et un pion neutre, soit en un neutron et un pion chargé.
Cette coupure a été observée aux environs de 5 x 10'%eV par Pexpérience HiRes [Thomson 2006]
et a 4 x 10"V par l'observatoire Auger [Abraham 2008]. Néanmoins, l'existence de cette
coupure reste controversée et pourrait également s’expliquer par des limitations énergétiques
intrinséques aux objets accélérateurs.

Enfin ce rayonnement présente la caractéristique d’étre isotrope, du moins pour les énergies
inférieures a 10'2 eV. En effet, comme il est composé de particules chargées, ces derniéres
vont, étre déviées par les champs magnétiques présents dans la galaxie tout au long de leur
propagation. L’information sur leur direction est ainsi perdue, laissant planer le mystére sur
leur origine. Les rayons cosmiques d’énergie supérieure a 10'? eV présentent en revanche des
anisotropies a grande échelle [Abdo 2009a, Abbasi 2010]. On peut néanmoins considérer que
les cosmiques au TeV sont localement isotropes dans une direetion donnée (a des échelles de
l'ordre de quelques degrés).
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Composition

Parmi les hadrons cosmiques, on compte globalement 89% de protons, 10% de noyaux
d’Hélium et 1% d’éléments plus lourds. Les noyaux de Lithium, Béryllium et Bore sont
des produits de spallation créés lors de la propagation des cosmiques. Ces éléments nous
apportent des informations précieuses sur les conditions de leur propagation. Tout d’abord,
leur abondance permet d’estimer 1’épaisseur de matiére moyenne traversée par les cosmiques
A environ 5 a 10 g/cm? D’autre part, le 1°Be est un élément radioactif dont la durée de
vie est d’environ 4 x 10° ans. L’abondance de cet élément nous renseigne donc sur le temps
moyen passé par les cosmiques dans notre galaxie, qui serait d’environ 107 ans. On peut donc
en déduire la densité moyenne du milieu traversé par les cosmiques qui serait de l'ordre de
0.3 protons/cm?. Comme la densité moyenne dans le disque galactique est de 1 proton/cm?,
les rayons cosmiques doivent probablement passer une partie de leur temps dans le halo
galactique, de densité plus faible.
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FIGURE 1.4 — Spectres de protons, noyauxr d’Hélium, de Carbone et de Fer provenant du rayon-
nement cosmique mesurés par 'expérience KASCADE [Kampert 200/].

La composition particuliére du rayonnement cosmique peut également expliquer ses carac-
téristiques spectrales. L'expérience KASKADE a par exemple montré l'existence de plusieurs
“genoux” entre 10'° et 107 eV. Celui observé a 10%eV est dit aux protons cosmiques, et un
second genou observé a 10'7eV serait, lui, di aux noyaux de Fer. En réalité, [Kampert 2004
concluent que le régime correspondant a la pente d’indice I' >~ 3.1 peut s’expliquer par la
superposition des genoux d’éléments plus lourds, dont I'énergie augmente avec Z, comme on
peut le voir sur la figure 1.4.
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Origine

Le spectre des cosmiques nous indique que ce rayonnement est manifestement dia a des
phénoménes non thermiques. Les énergies considérables atteintes laissent présager qu’ils pro-
viennent des sites astrophysiques les plus violents de I'univers. Cependant la question de leur
origine est délicate car les sites et les mécanismes d’accélération doivent permettre de repro-
duire les caractéristiques du spectre observé : la distribution en énergie et les changements de
régime associés au changement d’indice, ainsi que la composition du rayonnement. Les vestiges
de supernovae ont rapidement été proposées comme candidats a ’accélération des rayons cos-
miques grace au mécanisme d’accélération par onde de choc que nous verrons au chapitre 2,
de part leur fréquence (une explosion de supernova tous les 30 ans environ dans la Galaxie) et
leur bilan énergétique (environ 10°* erg pour les supernovae de type II). En considérant que
10% de I'énergie des supernovae servent a I’accélération des cosmiques, les modéles théoriques
parviennent a reproduire le spectre observé sur Terre, mais seulement jusqu’a 10°eV environ,
voire 10'%V si I'onde de choc est relativiste |Gallant 2002|. Au-dela, d’autres accélérateurs
doivent prendre le relai, comme nous le verrons au chapitre 4.

Les rayons cosmiques chargés étant déviés par les champs magnétiques présents dans la
galaxie, leur rayon de giration est donné par :

N1.07( E )(B
- Z “PeVuG

) pe

Seuls ceux qui ont un rayon de giration supérieur a la taille de la galaxie (environ 10 kpc)
seront, peu déviés par les champs magnétiques galactiques qui sont de 'ordre du puG. Cela
correspond a une énergie de 10%V, qui est I’énergie de la “cheville”. Aussi, comme les rayons
cosmiques de plus de 10*%eV ne sont plus confinés dans la galaxie, ils sont trés certainement
d’origine extragalactique.

1.2.2 Les électrons cosmiques

Les électrons et positrons cosmiques constituent une petite mais importante fraction du
rayonnement cosmique. Comme on le verra dans la section 3.2, certains sont des produits
secondaires diis aux interactions entre les hadrons cosmiques et la matiére interstellaire. Ce-
pendant, la fraction des positrons par rapport au flux total d’électrons/positrons mesurée sur
Terre (%ﬁg_)) est d’environ 10% au dessus du GeV [Adriani 2009], et comme la production
de secondaires doit étre équivalente pour les électrons comme pour les positrons, on peut en
déduire que la majorité des positrons sont d’origine primaire.

A cause de leur faible masse et étant donné I'intensité moyenne des champs magnétiques ga-
lactiques, les électrons cosmiques vont subir de lourdes pertes énergétiques lors de leur propaga-
tion dans la Galaxie (notamment par rayonnement synchrotron, comme on le verra au chapitre
3.1). Par conséquent, les électrons cosmiques d’énergie supérieure a 10 GeV détectés sur Terre
doivent étre produits dans le voisinage du Soleil (& une distance d < 1lkpc) [Delahaye 2009]. De
plus, la majorité de ces électrons doivent étre produits dans un petit nombre de sources dont
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on doit pouvoir retrouver des caractéristiques dans le spectre observé des électrons. Les pul-
sars ou l’annihilation de particules de matiére noire pourraient expliquer I’augmentation de la
fraction de positrons au-dessus de 10 GeV mesurée par plusieurs expériences comme PAMELA
par exemple [Adriani 2009] (voir figure 1.5).
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[Adriani 2009]).

Le flux total d’électrons et positrons mesuré par différentes expériences (PAMELA
[Adriani 2011], Fermi [Ackermann 2010], ATIC [Chang 2008| ou encore les télescopes HESS
[Aharonian 2008b|) est représenté en figure 1.6. Le spectre des électrons cosmiques est ainsi
bien décrit par une loi de puissance d’indice compris entre 3 et 3.5 en fonction des expériences
et une coupure est observée autour de 2 TeV.

Ces expériences utilisent généralement le code de propagation GALPROP ! [Strong 1998|
pour décrire la propagation des rayons cosmiques dans la Galaxie et tenter d’expliquer le
spectre d’électrons mesuré. Cependant, pour simplifier, les modéles utilisés font généralement
I’hypothése que la distribution de sources est continue dans la Galaxie. Or, les sources comme les
restes de supernovae sont concentrées dans les bras spiraux de la Galaxie, leur distribution n’est
donc pas uniforme et devrait étre prise en compte plus précisément comme 'ont souligné les

1. http ://galprop.stanford.edu/
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auteurs de [Shaviv 2009]. Cette hypothése n’est pas non plus valable pour les sources d’électrons
au TeV comme nous allons le voir dans la section suivante.
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FIGURE 1.6 — Spectre total d’électrons et positrons cosmiques mesuré sur Terre (figure tirée
de [Adriani 2011]). On remarque que le spectre obtenu par PAMELA apparait plus mou que
ceur des autres erpériences, bien qu’il soit en accord avec ces derniéres en tenant compte des
systématiques. Cela pourrait cependant s’expliquer par une augmentation du flux de positrons
avec l’énergie.

Le spectre d’électrons mesuré par PAMELA peut étre décrit par une loi de puis-
sance d’indice 3.18 £+ 0.05 [Adriani 2011] au-dessus de 30 GeV. Cependant, ce résultat
est incompatible avec l'indice de 3.44 £ 0.03 obtenu par [Delahaye 2009| nécessaire pour
expliquer la fraction de positrons mesurée par PAMELA dans le cadre du modéle classique
de propagation GALPROP. Comme les sources de positrons primaires devraient contri-
buer de fagon équivalente aux sources d’électrons primaires, les auteurs de |[Adriani 2011]
concluent qu’il est nécessaire d’ajouter de nouvelles sources d’électrons dans le modéle de pro-
pagation pour expliquer le spectre mesuré. Nous allons voir les sources envisagées dans la suite.

Origine

On a vu qu'une partie du flux des électrons cosmiques mesuré sur Terre serait due a des
primaires provenant de sources assez proches (d < 1 kpc) car les plus lointains perdent trop
d’énergie a cause des champs magnétiques galactiques et de leur interaction avec les photons
des fond diffus (voir section 3.1) avant de parvenir jusqu’a nous. Le reste viendrait de particules
secondaires produites lors de I'interaction des hadrons cosmiques avec la matiére interstellaire
(voir section 3.2).

L’augmentation du flux de positrons au-dessus de 10 GeV observée par plusieurs expé-
riences (voir figure 1.5) implique la nécessité d’ajouter de nouvelles sources de positrons aux
modéles, comme les pulsars [Harding 1987, Atoyan 1995|, I'annihilation de particules de ma-
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tiére noire [Tylka 1989, Cirelli 2009, 'accélération de rayons cosmiques dans les nuages molécu-
laires [Dogiel 1990] ou encore 'interaction des rayons «y avec le rayonnement optique provenant
d’étoiles jeunes [Aharonian 1991].

La “durée de vie” des électrons cosmiques dans la Galaxie en tenant compte des pertes dues
au rayonnement synchrotron et a 1’émission Compton inverse (voir chapitre 3) est donnée par
|Aharonian 1995] :

T~ 3 x 10%( )~ ans (1.1)

1 GeV

Un électron au TeV aura ainsi une durée de vie d’environ 10° ans. Pour expliquer le spectre
observé des électrons qui s’étend jusqu’a 2 TeV, il doit donc exister une ou plusieurs sources
d’électrons au TeV relativement proches et jeunes. La distance a la source doit étre inférieure au
rayon caractéristique de diffusion r = \/D(E) x t ott D(E) = Dy(1+E/Ey)? est le coefficient de
diffusion dépendant de I’énergie pour E>Eg. On considére que Eg ~ 1—10 GeV et § ~ 0.5—0.6
[Aharonian 1995]. Ainsi pour une énergie de 10 GeV, on a un coefficient de diffusion Djy =~
10%® cm?/s. Par conséquent, le rayon caractéristique de diffusion d’un électron de 2 TeV vaut
environ 300 pc, et la ou les sources d’origine de ces électrons trés énergétiques doivent donc
étre situées a une distance inférieure & cette valeur.

Il y aurait donc deux contributions pour les électrons primaires : des sources relativement
proches et une ou plusieurs source(s) trés proches. [Aharonian 1995| proposent donc approche
suivante pour décrire le spectre observé des électrons :

e deux contributions primaires :
e une ou plusieurs source(s) locale(s) (d=100 pc),

e une distribution spatiale et temporelle uniforme de sources relativement proches
(d<1 kpc), bien que cette approximation ne soit pas tout a fait vraie,

e une contribution secondaire pour laquelle I'hypothése de distribution uniforme des sources
est bien valide.

[Delahaye 2010] adoptent le méme raisonnement et sélectionnent 200 pulsars et 26 restes
de supernovae situés a une distance < 2 kpc pour la contribution relativement proche et
une dizaine de pulsars particuliers pouvant contribuer significativement au flux de positrons
mesurés. La figure 1.7 montre la modélisation correspondante du flux d’électrons mesurés par
AMS, CAPRICE et HEAT.

[Aharonian 1995| discutent de l'énergétique nécessaire pour expliquer le flux d’électrons
observé et proposent également des candidats potentiels. Ainsi, les explosions de supernovae,
avec une énergie de 105! erg et une fraction de 10% de cette énergie transmise a 1'accélération
des rayons cosmiques, peuvent expliquer en partie le flux mesuré mais pas totalement. Une
autre possibilité évoquée est Iaccélération de paires e /e™ prés des pulsars. Le rayonnement
synchrotron observé dans la nébuleuse du Crabe indique que des électrons relativistes y sont
accélérés jusqu’a plus de 10! eV [Kennel 1984], mais le pulsar du Crabe est trop loin (environ
2 kpc) pour pouvoir expliquer le flux d’électrons observeés.

Le pulsar de Geminga, plus proche de nous (environ 100 pc) [Bignami 1993|, est un candidat
sérieux pour la contribution primaire mais son age estimé de 3 x 10° ans impliquerait une
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FIGURE 1.7 — Modélisation du fluz d’électrons mesuré sur Terre a l’aide de deux types de com-
posantes primaires : une composante locale de pulsars et vestiges de supernovae (tirets rouges
et verts) et une composante plus lointaine de sources a une distance d < 2 kpc représentée en
tirets bleus. La composante secondaire créée par l’interaction des rayons cosmiques avec le mi-
lieu interstellaire est aussi ajoutée en pointillés. La ligne continue correspond a la contribution
totale de ces trois composantes et représente bien les données expérimentales (figure tirée de

[Delahaye 2010]).
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coupure dans le spectre a 1 TeV. Il pourrait néanmoins contribuer majoritairement aux électrons
de 5 GeV environ [Delahaye 2010].

Proposé par [Shen 1970], le pulsar de Vela est relativement jeune (environ 10* ans) et pour-
rait donc accélérer des électrons jusqu’a 10 TeV. [Delahaye 2010] le classent ainsi en premiére
position pour la contribution primaire d’électrons au TeV.

1.3 Lien avec ’astronomie gamma

Comme les hadrons cosmiques sont déviés par les champs magnétiques galactiques, seuls
les plus énergétiques d’entre eux, provenant probablement de sources extragalactiques, ont
conservé leur direction d’origine. Afin de comprendre d’ou ils viennent et comment ils ont été
accélérés, deux stratégies sont envisageables.

La premiére consiste a tenter de détecter ces cosmiques les plus énergétiques (au-dela de
10%eV) pour remonter a leur direction d’origine. C’est le pari fait par I'expérience Auger 2,
située en Argentine |[Abraham 2004|. Malheureusement, compte-tenu de leur spectre en loi de
puissance, le flux correspondant a ces énergies est trés faible (de 'ordre de 1 particule par km?
et par siécle) et insuffisant pour en étudier les sources, méme avec une trés grande surface de
détection comme celle d’Auger, de 3000 km? environ. Les projets futurs comme JEM-EUSO?
pourraient néanmoins franchir cet obstacle en observant la fluorescence créée par les rayons
cosmiques entrant dans 'atmosphére depuis I'espace, ce qui permettrait de couvrir une surface
d’environ 2x10° km?.

Pour contourner cette difficulté, une autre stratégie est possible et consiste en une obser-
vation indirecte via des messagers neutres (photons ou neutrinos) qui sont produits par les
cosmiques lorqu’ils interagissent avec les constituants du milieu autour de l'accélérateur (par-
ticules, photons du fond diffus, champs magnétiques...). Cette solution a été proposée dés 1960
par Greisen |Greisen 1960).

Différents types de processus intrinséques a la nature des rayons cosmiques (leptonique ou
hadronique) permettent de produire ces messagers neutres. Comme le rayonnement cosmique
est composé a 99% de hadrons, ce sont les processus hadroniques que 1’on va rechercher en
priorité pour en identifier les sources. Les neutrinos pourraient donc étre des messagers idéaux
car ils ne sont produits que par ces processus hadroniques. Cependant ils sont trés difficiles a
détecter car ils intéragissent trés peu avec la matiére (seulement par interaction faible). Les
expériences comme ANTARES en mer Méditerrannée [Ageron 2011] ou IceCube en Antarctique
[Abbasi 2009] tentent de relever ce défi, mais ces instruments nécessitent un volume de détection
minimum de Iordre de 10 km? afin de pouvoir étudier des sources astrophysiques.

C’est pourquoi les photons gammas, plus faciles a détecter que les neutrinos grace
aux techniques qui seront détaillées au chapitre 5, sont des messagers indirects privilégiés
pour I’étude des sources du rayonnement cosmique. La difficulté principale reste ensuite de

2. http ://www.auger.org/
3. http ://jemeuso.riken.jp/en/index.html
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déterminer quels processus sont responsables de leur émission afin de révéler 'origine des
rayons cosmiques hadroniques. Les processus radiatifs produisant des gammas seront détaillés
dans le chapitre 3.

Définition de ’astronomie gamma

Les rayons gamma sont les photons d’énergie supérieure a 100 keV environ, correspondant
a la limite entre les rayons X durs et les gammas mous. Il n’y a pas de borne supérieure bien
déterminée mais on peut la fixer a I’énergie maximale observée a ce jour pour les photons :
environ 100 TeV. Ce domaine s’étend donc sur plus de neuf ordres de grandeur en énergie et
couvre une large partie du spectre électromagnétique. Cette large bande en énergie implique
différentes techniques de détection comme nous le verrons plus en détail dans le chapitre 5. On
distingue ainsi trois grands domaines en énergie pour les rayons gamma :

e Les “basses” énergies : de 100 keV a 30 MeV, ou la détection se fait a bord de satellites
et repose sur l'effet photoélectrique ou I'effet Compton,

e Les hautes énergies : de 30 MeV a 30 GeV, ou les rayons gammas sont convertis en paires
e /e~ dans une chambre & traces, également dans des instruments spatiaux,

e Les trés hautes énergies : au-dessus de 30 GeV, les gammas sont détectés indirectement
par des instruments au sol (télescopes Tcherenkov ou détecteurs de particules) en tirant
parti des gerbes produites par les gammas dans 'atmosphére.

Au départ, I'astronomie gamma avait pour but de percer 'origine des rayons cosmiques,
mais par la suite et grace au développement d’instruments toujours plus performants, cette
discipline en plein essor a permis de découvrir de nombreuses sources émettrices en gamma, de
les étudier et d’essayer de comprendre les mécanismes a 'oeuvre dans ces sources. Les différents
types de sources étudiées en astronomie gamma seront décrits au chapitre 4.
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Les mécanismes d’accélération
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Plusieurs théories ont été développées pour tenter d’expliquer comment sont accélérés les
rayons cosmiques qui produisent les rayons gamma. Ces mécanismes doivent étre suffisamment
efficaces pour reproduire le spectre observé des cosmiques, c’est a dire atteindre des énergies
jusqu’a 10 eV au moins (correspondant au genou) et suivant une loi de puissance d’indice
2.7 aprés avoir tenu compte des effets liés a la propagation. Une maniére courante d’accélérer
des particules peut se faire grace a un champ électrique. Cependant, comme ['’Univers est
globalement électriquement neutre, ce type d’accélération n’est possible que localement prés
de certains objets comme les pulsars ou grace a la reconnexion magnétique. Nous verrons ce
type d’accélération dans la section 2.1.

Un autre type d’accélération des particules se fait par l'intermédiaire de chocs, soit des
chocs diffusifs ol les particules vont subir des réflexions sur des inhomogénéités magnétiques,
soit. des ondes de choc produites par la propagation de plasma dans le milieu interstellaire.
En 1949, Fermi propose I'accélération par diffusion sur des inhomogénéités magnétiques, dite
de second ordre, ou les particules gagnent de I’énergie a chaque diffusion |Fermi 1949|. Le
second mécanisme est ’accélération de premier ordre et met en jeu une onde de choc que les
particules traversent & plusieurs reprises, gagnant de ’énergie a chaque passage. Ce processus
peut notamment avoir lieu dans les vestiges de supernovae, qui présentent une onde de choc
produite par le plasma éjecté lors de I'explosion de la supernova. Ces mécanismes sont décrits
plus en détail dans la section 2.2.

Nous verrons ensuite que les mécanismes simplifiés ne décrivent pas parfaitement la réalité
car les particules accélérées vont avoir une répercussion sur le choc et modifier sa structure. Ces
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effets non linéaires sont donc a prendre en compte dans les modéles. Enfin nous verrons dans
quelle mesure les particules peuvent étre injectées dans les zones accélératrices, quelle énergie
elles sont susceptibles d’atteindre et quels sont les effets limitants a cette énergie maximale.

2.1 Accélération par champ électrique

Les cosmiques (électrons/positrons ou protons) étant des particules chargées, ils peuvent
étre accélérées grace & un champ électrique. Cependant, ce type d’accélération n’est possible
que si le milieu n’est pas localement électriquement neutre. Cette condition peut étre remplie
pres des pulsars grace a une différence de potentiel créée par un déficit de charge ou par
reconnexion magnétique pouvant se produire dans le vent émis par les pulsars ainsi qu’au
sein des noyaux actifs de galaxie |Larrabee 2003|. Ces objets, aussi appelés AGNs pour Active
Galactic Nuclei, seront décrits au chapitre 4.

Nous allons nous intéresser de plus prés au cas de 'accélération par champ électrique au
voisinage des plusars. Les pulsars sont des étoiles & neutrons en rotation rapide (période de
I'ordre de 0.1 a 1 seconde) et disposant d’'un trés fort champ magnétique de surface (de 10 a
10" G). Leurs propriétés seront décrites plus en détail dans le chapitre 4. Les forces électroma-
gnétiques présentes dans I’environnement immeédiat du pulsar sont susceptibles d’arracher des
particules a la surface de I’étoile & neutron. Supposons que le pulsar est un dipole fortement
magnétisé, dont la direction du champ magnétique B est différente de I'axe de rotation Q. A
I'intérieur de I’étoile a neutron, le champ électrique est perpendiculaire au champ magnétique
(E.B = 0) [Kawaler 1995]. Mais si I'on considére un déficit de charges a I'extérieur de Pétoile,
une différence de potentiel entre la surface du pulsar et sa magnétosphére va se créer. Ainsi, a
une distance r du centre de 1'étoile, un champ électrique F || (Q X T) X B || paralléle au champ
magnétique va se développer et permettre aux particules chargées de gagner de ’énergie en
suivant les lignes de champ. La différence de potentiel est donnée par [Kawaler 1995] :

B P\
AD = 10%¢ —
310 (1012(;) (1 s) v

pour une étoile de rayon 1 km. On a donc un potentiel de I'ordre de 3 x 10'® V pour un pulsar

classique de période 1 s, ce qui est largement suffisant pour arracher des particules a sa surface.
L’énergie maximale pouvant étre atteinte par une particule de charge Z est [Goldreich 1969 :

R \* B P\ 2
o 12
Emax =3 x10*“ Z (1 km) <1012 G) (1_8) eV (21)

ol R est le rayon du pulsar, B son champ magnétique et P sa période de rotation. Ainsi, dans le
cas des pulsars millisecondes, 'énergie maximale peut en théorie atteindre 10*® eV. Cependant,
méme a plus basse énergie, la quantité de particules pouvant étre accélérées de cette maniére
reste faible et ne peut expliquer le flux total des cosmiques observé sur Terre.

Enfin, les théories divergent sur la région ou les particules sont accélérées. Différents mo-
déles sont évoqués : ceux ou les particules sont accélérées dans les régions proches des poles
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magnétiques du pulsar (voir la revue [Harding 2007]) comme le modéle de calotte polaire dit
“Polar Cap” [Ruderman 1975, Arons 1979] ou celui “Slot Gap” [Arons 1983, Muslimov 2003],
et le modéle “Outer Gap” pour lequel les particules seraient accélérées dans la cavité externe
de la magnétosphére, prés du cylindre de lumiére [Cheng 1986, Romani 1996|. Les zones d’ac-
célération correspondantes a chaque modéle sont représentées sur la figure 2.1. Cependant, de
récents résultats semblent défavoriser les modeéles pour lesquels 'accélération a lieu prés du
pulsar [Aliu 2011, Parent 2011], ces modéles seront donc seulement détaillés dans I'annexe A.
D’autres modéles ont toutefois été proposés, comme celui du vent strié décrit ci-aprés.

Cylindre /"
de lumiere B
Calotte
polaire
Cavité
o A fentes
Surface de charge nulle ~| Cavité
QB=0 -7~ externe

FIGURE 2.1 — Schéma de la magnétosphére des pulsars représentant les différentes zones d’ac-
célération correspondant aux modeéles de calotte polaire (Polar cap) en jaune, cavité o fentes
(Slot gap) en rose et cavité externe (Outer Gap) en bleu. Crédit : A. Harding.

Striped wind et reconnexion magnétique

Ce modéle d’accélération de particules au voisinage des pulsars a été proposé plus récemment
(voir par exemple [Coroniti 1990, Michel 1994, Kirk 2002]). Dans ce modéle, 'accélération des
particules aurait lieu en dehors de la magnétosphére, dans le vent relativiste produit par le
pulsar.

Le vent émis par le pulsar va créer un objet appelé nébuleuse de pulsar, représenté de facon
schématisée sur la figure 2.2. Lorsque le pulsar est situé au sein d’un reste de supernova (SNR
pour Supernova Remnant), vestige de Pexplosion de I'étoile qui a créé le pulsar, la dynamique
de la nébuleuse va étre modifiée par la présence d’un choc retour da a I'interaction des éjectas
de 1'étoile avec le milieu interstellaire (voir description dans la section 4.1.1). Dans ce cas,
la nébuleuse de pulsar présente un choc terminal correspondant a la frontiére entre le vent
choqué, un plasma chaud émettant en synchrotron, et le vent froid non choqué mais émettant
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reste de la
pulsar et sa (sy.pe;no;/a
magnétosphere €jectas
vent froid

ultra-relativiste

choc terminal (MHD)

FIGURE 2.2 — Schématisation d’une nébuleuse de pulsar au sein d’un SNR. Le pulsar et sa
magnétospheére sont au centre en rouge. Ce dernier émet un vent froid ultra-relativiste de par-
ticules (en vert) qui se propage au sein du reste de supernova, définissant la nébuleuse. A la
périphérie, les €jectas du SNR interagissent avec le milieu interstellaire en produisant un choc
retour (voir section 4.1.1). Cette onde de choc retour va se propager vers lintérieur de la né-
buleuse, choquant le vent de pulsar (en bleu). Le choc terminal correspond a la position de ce
choc retour, frontiére entre le vent choqué chaud et démagnétisé et le vent froid magnétique
non choqué. Crédit : J. Pétri.

peu et donc difficilement détectable (voir figure 2.2). Les particules du vent non choqué peuvent
néanmoins émettre des gammas par diffusion Compton inverse sur les photons diffus du CMB,
les photons synchrotron par processus SSC, les photons thermiques en rayons X émis par le
pulsar ou le rayonnement optique/UV de 1’étoile compagnon dans le cas des systémes binaires.
Les caractéristiques et la dynamique des nébuleuses a vent de pulsar seront décrites plus en
détail dans la section 4.1.3.

Si 'on considére les pulsars comme des rotateurs obliques [Bogovalov 1999|, le vent du
pulsar va avoir une structure particuliére, en spirale comme représentée sur les figures 2.3 et
2.4 (vue en 3D).

Le paramétre de magnétisation o est défini comme :

flux de Poynting _ densité d’'énergie électromagnétique

g = =
flux d’enthalpie des particules  densité d’énergie cinétique des particules

Prés du pulsar, le champ magnétique est intense et 1’énergie cinétique des particules est
faible, on a donc o > 1. Or, dans la nébuleuse c’est la situation inverse : le champ B est
faible mais les particules chargées sont accéléres a des vitesses ultra-relativistes et rayonnent en
synchrotron. On a donc 0 < 1. Comment effectuer la transition entre ces deux valeurs extrémes
pour le paramétre de magnétisation et convertir I’énergie électromagnétique en énergie cinétique
capable d’accélérer les particules? Une solution proposée par Sweet et Parker [Parker 1957,
Sweet 1958] est celle de la reconnexion magnétique consistant en une réorganisation des lignes
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FIGURE 2.3 — En haut : structure des lignes de champ et des couches de courant dans le plan
poloidal du pulsar. En bas : idem dans le plan équatorial. Figure issue de [Bogovalov 1999].

FIGURE 2.4 — Vue 3D de la structure des couches de courant pour un rotateur oblique. A la
traversée d’une couche, le champ magnétique est inversé. Cette structure se propage radialement
a une vitesse proche de la vitesse de la lumiére. Figure issue de [Pétri 2007].
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FIGURE 2.5 — Schématisation du vent de pulsar “idéal” en fonction de ¢ = r/rp, ri, dénotant le
rayon de Larmor des particules. Les bandes grises sont les stries du vent. Le champ magnétique
est représenté en trait plein, il est nul a l'intérieur des stries et s’inverse lors de la traversée
d’une strie. La densité de particules chargées est représentée en tirets et la pression du plasma
en pointillés. Figure tirée de [Lyubarsky 2001].

de champ magnétique a cause de la résistivité finie du plasma. Elle peut avoir lieu dans les
plasmas fortement conducteurs, dans le vent des pulsars ou au sein des jets de galaxies & noyau
actif par exemple [Romanova 1992, Larrabee 2003|. Lors de la reconnexion, le réarrangement
de la topologie du champ magnétique permet de convertir I’énergie magnétique en énergie
cinétique et d’accélérer les particules.

Deux types de reconnexion sont possibles : la reconnexion “forcée” a cause de la compression
du plasma par écoulement, et la reconnexion “spontanée” pour laquelle le plasma est sujet a
une instabilité. Cette derniére peut notamment avoir lieu au sein des stries du vent du pulsar.

Pour simplifier, on considére la description en coupe du vent strié représentée sur la figure
2.5. Les particules chargées sont concentrées dans les stries, tandis que le champ magnétique
y est nul et s’inverse au passage au travers des stries. Les particules vont étre accélérées par
un champ électrique créé au niveau des stries ou le champ magnétique s’annule. Elles vont
ainsi gagner une énergie initiale a ce niveau, puis effectuer plusieurs cycles lors desquels elles
s’éloignent alternativement de part et d’autre des couches de courant, ramenées au centre
par le champ magnétique non nul hors des stries. Elles vont ainsi étre accélérées davantage,
proportionnellement & leur énergie de départ [Bulanov 1976]. Cette méthode d’accélération
peut permettre aux électrons d’atteindre de trés grands facteurs de Lorentz |Larrabee 2003].

Le choc terminal pourrait aussi étre un site favorable a I’accélération des particules chargées
par onde de choc [Hoshino 1992, Gallant 1994 ou également par reconnexion magnétique forcée
|Lyubarsky 2003|. Aprés étude sur des simulations MHD simplifiées, [Pétri 2007| ont montré
que la reconnexion magnétique devait effectivement étre importante au niveau du choc terminal
et pourrait donc accélérer efficacement les particules chargées.
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2.2 Accélération par onde de choc

L’accélération par onde de choc nécessite deux conditions : un choc et des centres de diffusion
(généralement des champs magnétiques) qui vont permettre aux particules chargées de passer
a travers le choc a plusieurs reprises et ainsi d’atteindre des énergies conséquentes.

En pratique, une onde de choc est créée lorsque de la matiére se propage plus vite que la
vitesse du son dans le milieu. Les ondes de choc astrophysiques sont non collisionnelles, c’est a
dire que les collisions entre particules peuvent étre négligées par rapport aux interactions entre
les particules chargées constituant le plasma et les modes collectifs du plasma [Drury 1995|.

Les fluctuations du champ magnétique présent dans le milieu vont jouer le role des centres
diffuseurs, permettant aux particules de traverser & nouveau le choc, gagnant de I’énergie a
chaque passage.

On distingue deux types d’accélération par onde de choc : la premiére est 'accélération
stochastique proposée par E. Fermi en 1949 |[Fermi 1949|, ou encore appelée Fermi du 2¢ ordre,
pour laquelle les inhomogénéités magnétiques se déplacent aléatoirement et les particules
peuvent étre accélérées par des chocs diffusifs. La seconde, proposée plus récemment, est ’ac-
célération “réguliére”, ou Fermi du 1¢" ordre [Fermi 1954]. Nous allons décrire plus précisément
ces deux types d’accélération dans la suite.

2.2.1 Fermi du 2¢ ordre

Ce type d’accélération peut avoir lieu lorsque les particules chargées entrent en collision
avec des nuages magnétisés. En multipliant les réflexions sur les inhomogénéités magnétiques
comme schématisé sur la figure 2.6, celles-ci peuvent gagner de 1’énergie petit a petit.

<

FIGURE 2.6 — Schématisation de l’accélération de Fermi du 2éme ordre : la particule de vitesse
v entre en collison avec une inhomogénéité magnétique se déplacant a la vitesse V, puis est
diffusée vers une autre inhomogénéité, etc. Crédit : M. de Naurois.
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Afin de calculer le gain moyen en énergie correspondant & ce type d’accélération, on consi-
dére que le nuage magnétisé se déplace a la vitesse V et que cette vitesse reste inchangée lors
de la collision avec une particule. On exprime ’énergie et I'impulsion de la particule avant et
aprés le choc grace a une transformation de Lorentz. La particule arrive sur le nuage a vitesse
v et avec un angle 6 par rapport a la vitesse V' du nuage. On a donc dans le référentiel R’ du
nuage :

E =~(F—-Vp

{ o (2:2)
p'e=(pc— - E)

avec v le facteur de Lorentz du nuage magnétisé. En projetant sur 'axe Ox paralléle a la vitesse

du nuage on obtient :

{ E'=~(E+ Vpcos 0) (2.3)

P =(pcos 0+ )
On effectue a présent une seconde transformation de Lorentz pour revenir au référentiel de
la particule, p!. devenant —p/. L’énergie de la particule est donc :

E" =~(E'+ V) (2.4)

En remplacant ensuite par les expressions obtenues a I’équation 2.3, on a :

2
E"=~*E(1 +2Vpcos 0+ ‘2—2) (2.5)

Or, comme p/E = v/c?, et en développant % = (1 — ‘C/—;)_l au second ordre en V/c, le gain

relatif en énergie devient :

AE E'—E  ,2Vvcos 0 _V?
F- "8 e tie)

(2.6)

Pour estimer le gain moyen sur tous les angles 6, on utilise la probabilité d’une collision a
un angle 6, P(6), qui est proportionnelle & (1 + % cos ). De plus on se place dans le cas d'un
choc non relativiste (7 = 1), mais dans la limite v — ¢ car les particules sont relativistes. On
a donc, en intégrant sur tous les angles entre 0 et 7 :

AE\  [(2V
E /) \e¢
Ce qui donne au final |Longair 2011] :

AFE _ 8 52
E 3
ou f = V/e, V étant la vitesse du nuage magnétisé. Le gain d’énergie est du deuxiéme
ordre en 3, d’ou 'appellation “Fermi du 2° ordre”. Ce processus produit un spectre en loi de

! 1%
/ cos 0 (14 —cos ) dcos 6

2
S ‘ + (QV—) (2.7)
Vv c?
/ (14 —cos #) dcos 6

1 C
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puissance comme nous le verrons dans la section 2.2.3, en accord avec le spectre observé des
rayons cosmiques. Cependant, ce processus n’est pas trés efficace car les nuages magnétisés
se déplacent lentement et aléatoirement, la probabilité d’effectuer une collision fuyante est
donc non négligeable, et cela a pour effet de faire perdre de ’énergie aux particules. De plus,
B est petit car V<, et le gain en énergie, proportionnel a 32, est donc trés faible. Ce type
d’accélération est donc trés lent. Le temps caractéristique d’accélération est de 10® ans environ,
supérieur au temps moyen passé dans la galaxie de 107 ans, et par conséquent insuffisant pour
expliquer le flux de cosmiques mesuré sur Terre.

2.2.2 Fermi du 1" ordre

Ce mécanisme concerne quant a lui 'accélération par un choc fort & géométrie particuliére
pour laquelle seules les collisions frontales peuvent avoir lieu. Ce type d’accélération peut
notamment avoir lieu dans le plasma au sein des jets des AGNs ou dans les restes de supernovae
ol le plasma éjecté lors de I’explosion de la supernova va créer une onde de choc en se propageant
dans le milieu interstellaire.

Le principe de cette accélération est schématisé sur la figure 2.7. La particule d’énergie E
traverse une premiére fois le choc en gagnant de I’énergie, puis est diffusée dans le milieu aval
et traverse a nouveau le choc en gagnant une nouvelle fois de I’énergie. La particule a ainsi
effectué un cycle complet et a gagné une énergie AE=E" — E. Comme on le voit sur les figures
2.8 (c) et (d) qui représentent le choc vu depuis les référentiels amont et aval, les particules
du milieu aval “voient” le milieu amont arriver vers elles et inversement. Elles subissent donc
une collision frontale quelque soit le sens de traversée du choc et gagnent ainsi de 1’énergie a
chaque passage.

Choc
amont aval
\‘_i
_V
p1 ¥ p2
T 1 r T
X

FIGURE 2.7 — Schématisation de 'accélération de Fermi du 1°" ordre.

Relations de Rankine-Hugoniot
Les conditions en aval du choc dépendent entiérement de celles en amont et de la vitesse V
du choc. Ces deux états sont décrits par les relations de Rankine-Hugoniot qui viennent de la
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continuité de la masse, de I'impulsion et des flux énergétiques au niveau de 'onde de choc.

Pour cela, on se place dans un petit élément de volume incluant le choc et on exprime la
conservation de la masse, de la quantité de mouvement et de ’énergie entre le milieu amont et
le mileu aval :

P1U1 = P22, (2-8)

p1U12 + P1 = ,02’022 + PQ, (29)
1 2 1 2

51)1 + hl = 51)2 + h2 (210)

ol p; est la densité, v; la vitesse et P; est la pression dans le milieu i. h; = C,T; est I’enthalpie
et C), est la capacité calorifique a pression constante.
La vitesse du son cs dans le milieu ¢ est donnée par :

| 0P
=13, (2.11)

Or pour une transformation adiabatique on a : P o< kp?, v étant ici I'indice adiabatique, ce

qui donne pour I’équation 2.11 :
P
e = 4] 1= (2.12)
p

D’aprés I'équation d’état des gaz parfaits on a PV = nRT, donc

C2

s = RT et h=—" 2.13
o= VART et b= (213)
En remplacant a présent dans I’équation 2.10 on a :

1 c? 1 c?

—o? L = 2 2 (2.14)

2 y—1 2 v—1

v
On définit le taux de compression r = =, D’aprés ’équation 2.8, on a r = &. En utilisant
U2 P1
les équations 2.9 et 2.14 on peut montrer que® :

2

_ (7(1 ;}\Z;{lr > (2.15)

ou M est le nombre de Mach, défini comme M; = ﬂ. Un choc se forme lorsque M > 1, c’est

a dire que la vitesse du milieu est supérieure a la vitcesslse du son. Dans la limite des chocs forts,
on a M > 1 et le taux de compression devient r = %

On remarque que dans cette limite, le taux de compression dépend donc uniquement de
I'indice adiabatique v du gaz considéré.

1. http ://ufrmeca.univ-lyonl.fr/ buffat/COURS/AERO_HTML
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On peut de la méme fagon calculer le rapport des pressions et des températures entre le
mileu amont et aval :

Py 2yMP — (v —1)

2.16
Ty (v + 1)2M? '
qui peuvent se simplifier dans la limite des chocs forts (M > 1) par :

Py 2y 2

—=—M 2.1

P1 Yy + 1 ! ( 8)
T 2 -1
L_20-D,p (2.19)

T1 n (”)/ + 1)2 !

On remarque que ces rapports dépendent du nombre de Mach et par conséquent ne sont
pas limités contrairement au taux de compression.

Pour un indice adiabatique v = 5/3 correspondant & un gaz parfait monoatomique, on
obtient un taux de compression r=42. Si on ne considére pas les effets non linéaires (détaillés
dans la section suivante), ce taux de compression conduit a un spectre en loi de puissance
d’indice I' = 2 comme nous le verrons par la suite.

Gain en énergie
Calculons maintenant le gain en énergie AE correspondant & un cycle complet effectué
par un rayon cosmique. De la méme facon que pour 'accélération de Fermi du 2¢ ordre, on
exprime 'énergie et 'impulsion de la particule aprés changement de référentiel (amont — aval)
|Longair 2011] :
[
{?:”{Q@ (2.20)
p=170p-zE)

ou y = ﬁ est le facteur de Lorentz, avec § = %
On projette ces relations sur 'axe Ox, perpendiculaire au plan du choc. On a donc :

{ E'=~(E + Vpcos 0) (2.21)

P =1p+ 2E)
ot # est 'angle d’incidence de la particule dans le milieu amont. Le gain en énergie aprés
avoir traversé une fois le choc est donné par AE=FE — E. On suppose que le choc n’est pas

relativiste, on a donc V < ¢ et v = 1, mais les particules le sont, donc E=pc et p = % cos 0.
On a donc, aprés un passage a travers le choc :
AE V
—— = —cos 0 2.22
L= (2.22)

On moyenne ensuite ce rapport sur les angles € entre 0 et 7/2, sachant que la probabilité
correspondante est de P(0) = 2sin fcos 6 :

2. http ://farside.ph.utexas.edu/teaching/plasma/lecturesl
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FIGURE 2.8 — Représentation d’un choc fort unilatéral et dynamique des particules accélérées
dans chaque référentiel, dans le cas ou U'indice adiabatique vy vaut 5/3 (gaz parfaits monoato-
miques). Le milieu aval est représenté en bleu et le milieu amont en blanc. (a) : une onde de
choc se propage a vitesse Vepoe G travers le gaz interstellaire situé en amont du choc (en blanc),
de densité ny, pression Py et température Ty. En aval du choc (représenté en bleu clair), la den-
sité, pression et température sont ny, Py et Ty et sont reliées au mileu amont par les relations de
Rankine-Hugoniot. Les vitesses sont données ici en norme. (b) : dans le référentiel du choc (0w
le choc est immobile), la vitesse des particules en amont est Vi = Vepoe. Le Tapport des vitesses
est égal au tauzr de compression (qui vaut 4 pour un gaz parfait), on a donc Vo = Vi /1 = Vipoe /4.
(c) : dans le référentiel amont ot le gaz interstellaire est stationnaire, les particules voient le
choc arriver a une vitesse de 3/4 Vepoe. (d) : inversement, dans le référentiel aval les particules
voient le gaz interstellaire arriver vers elles a une vitesse de 3/4 Vipoe €galement.
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E c C

Donc, pour un cycle complet, correspondant a deux passages a travers le choc, on a

|Longair 2011] :
AE\ 45
E/ 3

Ce processus est du premier ordre, donc beaucoup plus efficace que le précédent, ceci étant
di au fait que seules les collisons frontales peuvent avoir lieu.

AE /2 2
<_> = K/ 2cos?f sinf df = gy (2.23)
0

2.2.3 Spectres en loi de puissance

Nous allons a présent démontrer que les processus d’accélération de Fermi conduisent a un
spectre en loi de puissance pour les particules accélérées, en accord avec le spectre observé des
rayons cosmiques.

Considérons une particule d’énergie Fy au départ et ayant subi n cycles d’accélération.
Cette particule aura une énergie E, donnée par :

E,=(1+k)"E, (2.24)

ou k est le gain en énergie a chaque cycle, soit %B pour l'accélération de Fermi du 1 ordre
(avec B = &Y AV étant la différence de vitesses entre les milieux amont et aval). Soit No
le nombre de particules au départ et P,.,. la probabilité qu’une particule s’échappe de la zone
d’accélération. Le nombre de particules restantes aprés n cycles est donc N, = No(1 — Pege)™.
On peut exprimer n en fonction de I’énergie des particules a partir de ’équation 2.24 :

In E/EO
n= ———
In(1+ k)
On obtient donc :
In(1—Pesc)
N B N E In(1+k) 2 25)
n — 4V0 E[) ( .
Ainsi, le spectre différentiel des particules dN/dE est bien une loi de puissance :
dN EN"
~_ x N _ 2.2
dE 0 (E0> (2.26)
In(1 — P.g.)
=——~+1.
avec « (1 &) +

On peut alors estimer o a I'aide d’un raisonnement simple sur la probabilité d’échappement
P.. proposé par [Bell 1978]. Le taux de particules moyen traversant le choc dans les deux sens
est donné par N = nc/4, ou n est la densité de particules. Mais dans le milieu aval, les particules
sont advectées loin du choc avec un taux égal & nVyp../4. La probabilité P,s. que les particules
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s’échappent de la zone du choc est donc donnée par le rapport entre le nombre de particules
qui sont advectées loin du choc et peuvent ainsi s’échapper avec le nombre de particules qui
traversent le choc a chaque cycle :

n‘/choc/4

Pesc =
ne/4

- choc/c

Or si on se place dans le référentiel amont (cf figure 2.8 (c)), les particules voient le gaz en aval

arriver avec une vitesse U = iVGhOC. On a donc P.,. = %U/c. De plus, k£ = %%, ou AV est la

différence de vitesses entre les milieux amont et aval, qui vaut donc AV = U. Par conséquent,
onak=3U/c

Or, In(1 — P.s.) ~ —P.sc et In(1 + k) ~ k, car la probabilité d’échappement est faible, tout
comme le gain en énergie pour un passage. On obtient donc un indice « :

_Pesc _|_1 2
o~ — =
k

On note que cet indice o ~2 est plus dur que celui du spectre observé des cosmiques
(environ 2.7 pour une énergie < 10 eV). En effet ce changement de pente va s’opérer lors de

la propagation des cosmiques dans la galaxie, comme nous le verrons par la suite.

Cette valeur obtenue pour l'indice de la loi de puissance est valable dans le cas des chocs
non-relativistes ou les particules sont isotropes. Cependant, si le choc est relativiste, 'angle
d’incidence des particules arrivant sur le choc doit étre pris en compte car la distribution
des particules n’est pas isotrope [Gallant 2002]. Ce calcul peut se faire grace a des simulations
Monte-Carlo [Achterberg 2001] ou a I’aide d’une méthode semi-analytique [Kirk 2000] et donne
des résultats similaires avec un indice compris entre 2.2 et 2.3.

2.2.4 Effets non linéaires

Les modéles présentés précédemment font l'approximation dite de la “particule-test”
qui suppose que les particules accélérées n’ont pas d’influence sur la dynamique du choc.
En reéalité, les particules ont un effet de rétroaction sur le choc, en créant elles-mémes des
instabilités magnétiques sur lesquelles elles vont diffuser. Plusieurs effets sont a prendre en
compte, notamment la modification de la structure du choc et des coefficients de diffusion des
rayons cosmiques, ou encore 'amplification du champ magnétique. [Berezhko 1999] proposent
une revue des principaux effets non linéaires a ’aide d’un modéle simplifié.

Modification de la structure du choc

Les cosmiques générent eux-mémes des perturbations magnétiques qui vont augmenter la
turbulence dans le mileu et accroitre davantage leur diffusion. De plus, le choc lui-méme va
aussi créer des mouvements de turbulence dans la région juste derriére 'onde de choc. Cette
multiplication des perturbations va ainsi augmenter les coefficients de diffusion loin du choc
et en réalité ralentir le taux d’accélération des particules, car ces derniéres vont mettre plus
de temps a retraverser le choc. Pour plus de détails sur cet effet, le lecteur pourra se référer a
[Lagage 1983al.
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FIGURE 2.9 — Représentation schématique du profil en vitesse du choc non modifié (en rouge
pointillé) et en tenant compte de la pression des cosmiques sur le MIS en amont du choc (en
ligne bleue continue). Cette figure est inspirée de [Ferrand 2008|.

La pression des cosmiques va aussi modifier la dynamique du choc, initialement modélisée
par une marche correspondant au saut de vitesses en amont et en aval du choc (courbe rouge
pointillée sur la figure 2.9). En effet, les cosmiques étant diffusés de part et d’autre du choc,
ils vont exercer une certaine pression sur le milieu interstellaire (MIS), 'avertissant ainsi de
I’arrivée de 'onde de choc. De plus, lors de l'accélération, le spectre des cosmiques couvre
déja plusieurs ordres de grandeur en énergie. Ainsi, les particules les plus énergétiques vont
pouvoir explorer le milieu en amont plus en profondeur que celles de moindre énergie, ce qui
a pour effet d’adoucir la discontinuité abrupte du choc. Celle-ci va étre remplacée par une
dénivellation progressive appelée choc précurseur et par une discontinuité plus petite qu’on
nomme sous-choc. Cette modification du profil du choc est représentée en bleu sur la figure 2.9.

Modification du spectre

La modification de la structure du choc par les cosmiques va aussi changer la facon dont
ils sont accélérés, et donc leur distribution en énergie, qui va a son tour modifier la structure
du choc. Cette réaction amplifiée provient & nouveau du fait que les cosmiques de plus haute
énergie vont explorer plus loin le milieu en amont (z(E) sur la figure 2.9) et vont ressentir
un plus grand saut de vitesse 7(F) comparé a celui des particules moins énergétiques qui ne
ressentent que le saut du sous-choc r(E,,;,). Ainsi les particules expérimentent un saut de
vitesse dépendant de leur énergie, et les particules plus énergétiques vont étre plus accélérées
que celles de basse énergie. Ceci modifie le spectre observé, qui devrait donc présenter en
théorie une concavité en comparaison d'un spectre en loi de puissance linéaire, comme
schématisé sur la figure 2.10. Cependant, un tel spectre n’a jusqu’a présent pas été mis en
évidence observationnellement.
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FIGURE 2.10 — Schématisation d’un spectre concave qui tient compte des effets non linéaires
(en vert) par rapport & un spectre “normal” linéaire (en rouge).

Amplification du champ magnétique

Les particules accélérées au niveau du choc vont créer des ondes d’Alfvén de grande am-
plitude qui vont amplifier le champ magnétique ambiant |Lucek 2000|. L’intensité du champ
magnétique amplifié pourrait atteindre des valeurs de ’ordre de 1 m@G, bien supérieures a la va-
leur moyenne de 3 4G dans le milieu interstellaire [Bell 2004]. Cette amplification va diminuer
les coefficients de diffusion et permettre aux particules de traverser le choc a de plus nombreuses
reprises. L’énergie maximale atteinte pour les rayons cosmiques pourrait par conséquent aller
au-dela du genou |Bell 2004] dans les vestiges de supernovae. Enfin, des simulations MHD
montrent que le champ magnétique amplifié est orienté perpendiculairement au choc dans le
milieu aval, ce qui expliquerait le champ magnétique radial observé dans certains vestiges de
supernova jeunes |Zirakashvili 2008].

2.3 Injection des particules

La théorie d’accélération par des chocs diffusifs est basée sur I'hypothése que pour étre
accélérées efficacement, les particules (de vitesse v) doivent avoir une énergie suffisante
au départ, c’est a dire que v > Vipoe. Il est donc naturel de se demander d’ou viennent
ces particules déja énergétiques et quelle est leur énergie minimale. Plusieurs origines sont
envisagées en fonction de la nature de 'accélérateur et des particules considérées.

Si Paccélération a lieu dans une nébuleuse a vent de pulsar (voir section 2.1), les particules
(électrons ou protons) arrachées a la surface du pulsar peuvent étre pré-accélérés en suivant
les lignes de champ dans la magnétosphére du pulsar. Elles seraient suffisamment énergétiques
pour étre par la suite accélérées a de plus hautes énergies. Dans les restes de supernova
sans présence de pulsar, des électrons accélérés pourraient provenir du plasma éjecté lors de
I’explosion de la supernova. L’énergie minimale correspondante de ces électrons dépend donc
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de la température du plasma constituant les éjectas. D’aprés [Kawasaki 2005], la température
moyenne du plasma présent dans les SNRs est d’environ 107 K, soit de I'ordre de 1 keV en
terme d’énergie.

Dans le cas général de 'accélération par onde de choc, il est probable que les rayons cos-
miques proviennent simplement de la matiére interstellaire balayée par ’onde de choc, et qui
aurait gagné suffisamment d’énergie pour subir le processus d’accélération.

Le modéle dit de “thermal leakage” (ou fuite thermique) proposé par [Malkov 1995,
Malkov 1998] traite l'injection comme une fuite des particules thermiques dans le milieu aval
vers le milieu amont, retraversant suffisament de fois le choc pour atteindre ’énergie nécessaire.
Cette pré-accélération serait possible grace a la création d’ondes MHD instables par ces mémes
particules et qui augmenteraient leur diffusion et donc leur capacité a retraverser le choc.

Des études sur la magnétospheére terrestre [Ellison 1990] et sur des simulations Monte-Carlo
[Ellison 1993, Kang 1995| montrent que le phénoméne d’accélération par chocs diffusifs est auto-
entretenu, c’est a dire que les particules injectées viennent effectivement du flot thermique lui-
méme. D’aprés [Jones 1991] ces particules thermiques seraient accélérées de la méme maniére
que n’importe quelles autres particules. De plus cette hypothése est en accord avec le fait que
le rayonnement cosmique est composé en partie d’éléments lourds, provenant probablement de
la matiére interstellaire choquée.

Plan du choc Plan du choc
amont aval amont aval
B, B,
I B, I B, ——- -
u; u, u; u,
p]_ pz pl pz
T, T T, T
X X
0 0

FIGURE 2.11 — A gauche : schéma d’un choc perpendiculaire. A droite : schéma d’un choc
paralléle.

Notons tout de méme qu’un parameétre important dans ce modéle de “thermal leakage” est
la direction du champ magnétique au niveau du choc. En effet, on distingue deux configurations
particuliéres pour la direction du champ magnétique : les chocs perpendiculaires, pour lesquels
le champ est paralléle au front d’onde, et les chocs paralléles, ot le champ magnétique est
perpendiculaire au front d’onde (voir figure 2.11). L’injection par le modéle de “thermal leakage”
est efficace pour les chocs quasi-paralléles mais on ne sait pas si ¢’est aussi le cas pour les chocs
quasi-perpendiculaires.

Il faut également préciser que ce modéle fonctionne uniquement dans le cas ot les particules
accélérées sont des protons. En effet, les électrons ont un rayon de giration environ 100 fois plus
petit que celui des protons et ne permet donc pas d’exciter les ondes MHD prés du choc dont
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la longueur d’onde est de I'ordre du rayon de giration des protons. L’injection des électrons est
néanmoins possible, mais requiert un mécanisme spécifique moins évident que pour les protons.
C’est une question embarrassante car jusqu’a présent seule ’accélération d’électrons dans les
ondes de choc de vestiges de supernovae a pu étre mise en évidence, et pas celle de protons,
qui sont pourtant largement majoritaires dans la composition du rayonnement cosmique.

2.4 Energie maximale

2.4.1 Critére de Hillas

L’énergie maximale atteinte dépend du type d’accélérateur considéré et de ses caracté-
ristiques propres. Une des limitations, connue sous le nom de critére de Hillas [Hillas 1984],
provient de la taille du systéme et du champ magnétique qui y régne. En effet, plus les parti-
cules vont rester longtemps confinées dans le systéme, plus elles auront le temps de gagner en
énergie. Or le rayon de Larmor des particules est donné par :

_WT B 0B
R S TIERSAS I

)" pe

Donc pour éviter que les particules ne s’échappent de la région d’accélération, cette derniére
doit avoir une taille L. d’au moins 2 fois le rayon de Larmor des particules accélérées. De plus,
en tenant compte de la vitesse caractéristique des centres de diffusion v = ¢, on a la relation
[Hillas 1984] :

E Zp, B L
1015 eV < T(m) (1_pc>
qui donne la limite en énergie atteignable en fonction de la taille et du champ magnétique
de l'accélérateur. On remarque que les éléments lourds comme le fer peuvent atteindre de plus
hautes énergies a cause de la dépendance en Z. Une représentation graphique regroupant les
différents types de sources est donnée en figure 2.12.

2.4.2 Autres effets limitants

D’autres effets sont également a prendre en compte pour estimer I’énergie maximale que les
rayons cosmiques peuvent atteindre dans un type d’accélérateur donné. Le temps d’accélération
Tace dans 'objet considéré doit notamment étre comparé a :

e ’age du systéme : s’il est inférieur a 7,.., les particules n’auront pas le temps d’atteindre
de trés hautes énergies. En outre, la capacité d’un systéme a accélérer efficacement des
particules peut évoluer au cours du temps, c’est le cas pour les SNRs par exemple comme
on le verra au chapitre 4,

e les temps caractéristiques des pertes adiabatiques et des pertes radiatives par synchrotron,
Compton inverse ou rayonnement de freinage (voir chapitre 3) qui vont faire perdre de
I’énergie aux particules et diminuer leur énergie maximale,
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FIGURE 2.12 — Diagramme de Hillas [Hillas 1984] représentant les différents types de sources
susceptibles d’accélerer les rayons cosmiques en fonction de leur taille et champ magnétique
moyen. La ligne diagonale pleine représente la limite d’énergie a 10°° eV pour les protons,
ainsi seuls les objets situés au-dessus de cette diagonale sont capable d’accélérer les protons a
cette énergie.
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e le temps caractéristique d’échappement du systéme, qui diminue quand le champ magné-
tique décroit car le coefficient de diffusion augmente. En effet, en s’échappant de la zone
d’accélération, les particules ne gagnent plus d’énergie.

2.5 Propagation des rayons cosmiques

Lors de leur propagation dans la galaxie, les rayons cosmiques vont perdre de 1’énergie par
diffusion adiabatique et au travers d’interactions coulombiennes donnant lieu a des processus
radiatifs qui seront décrits au chapitre 3. Ils vont aussi interagir avec des noyaux du MIS,
créant ainsi des produits de spallation comme les noyaux de Li, Be et B. On ne rentrera pas
dans les détails du transport des cosmiques dans la galaxie, le lecteur intéressé pourra se
référer a la revue de [Strong 2007|.

On peut utiliser un modéle simplifié de propagation pour en comprendre les principes de
base. Pour cela, considérons que les particules sont injectées par des sources accélératrices a un
taux différentiel Q;;(E), et qu’elles s’échappent de la Galaxie avec un temps caractéristique
Tese(F), ces taux dépendant tous deux de I'énergie des particules considérées. Le spectre observé

des cosmiques s’écrit donc :
N(E) = QmJ(E) X Tese(E)

Or, on suppose que les taux d’injection et d’échappement sont décrits par des lois de puissance,
on a donc Qi (E) o< E7% et Tese(E) o E~°. Le spectre résultant est donc également une loi
de puissance N(F) x E~° avec s = o + 0.

Des calculs de propagation, utilisant notamment le code GALPROP ? montrent que § = 0.6
[Strong 1998]. Cela implique donc a=2.1 pour expliquer Iindice observé s=2.7. On a vu que
Iindice o attendu vaut 2, mais peut étre légérement plus mou comme dans le modéle de
[Bogdan 1983] en “couches d’oignon” ot « est compris entre 2.1 et 2.3. Ce modéle simple
reproduit donc bien I'indice du rayonnement cosmique observé sur Terre.

Cependant, des calculs plus récents donnent 6 = 0.35 [Marcowith 2006], ce qui impliquerait
un indice a=2.35 a la source, ’accélération serait donc moins efficace que prévu. Des études plus
poussées sur les turbulences magnétohydrodynamiques (MHD) au niveau des ondes de choc
seraient donc nécessaires pour confirmer ce résultat. Une autre possibilité pour expliquer ce
résultat impliquerait que ’accélération ait lieu dans des chocs relativistes pour lesquels I'indice
attendu est compris entre 2.2 et 2.3 [Gallant 2002] ou dans d’autres types d’objets, comme les
régions de formation d’étoiles pour lesquelles 'indice a la source pourrait étre plus mou, da a
la superposition de plusieurs accélérateurs [Torres 2012].

3. http ://galprop.stanford.edu/



CHAPITRE 3

Les processus radiatifs
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Dans ce chapitre, nous allons voir les principaux mécanismes conduisant a la production
de rayons gamma par les particules accélérées lorqu’elles interagissent avec les composantes
du milieu interstellaire : particules, champs magnétiques ou photons diffus. On classe ces mé-
canismes en fonction de la nature des rayons cosmiques, qui est soit leptonique (électrons et
positrons), soit hadronique (protons et noyaux plus lourds).

3.1 Processus leptoniques

Ces processus mettent en jeu les électrons ou positrons (dénommeés électrons par la suite)
et leur interaction avec les champs magnétiques présents dans les objets astrophysiques ainsi
qu’avec les rayonnements diffus comme le fond diffus cosmologique, ou rayonnement fossile, émis
a I’époque cosmologique de la recombinaison, lors de laquelle les photons se sont découplés de
la matiére. En interagissant de la sorte, les électrons vont subir des pertes radiatives et émettre
des photons dans différentes gammes d’énergie, et notamment en rayons gamma. Le lecteur in-
téressé pourra trouver une revue détaillée de ces processus leptoniques dans [Blumenthal 1970).

3.1.1 Rayonnement synchrotron

Lorsque des particules chargées se propagent en présence d’un champ magnétique é, elles
sont soumises a la force de Lorentz :

9 (i) =

9. . 5
-UA\ B 1
dt ¢’ (3:1)
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ol m est la masse de la particule, q sa charge et v = fBc sa vitesse. Le facteur de Lorentz ~y
vaut (1—/2)71/2. Le vecteur vitesse de la particule garde un angle 6 constant avec la direction du
champ magnétique B (voir figure 3.1). Les particules vont ainsi avoir une trajectoire hélicoidale
autour des lignes de champ avec une vitesse angulaire donnée par :

B
w, = L= (3.2)
my

Cette vitesse angulaire est aussi appelée pulsation de giration, et les particules vont émettre
un rayonnement synchrotron dans une direction donnée a cette méme pulsation dans le cas non
relativiste (& une fréquence de 3w, dans le cas relativiste) La période correspondante va donc
me me

2
stre T = — et la durée d’émission est de AT = ——(—=) |Ginzburg 1965| (voir figure 3.2).
W qBJ_ 1)

B

N0

FIGURE 3.1 — Schématisation du cone de vitesse d’ un électron se propageant le long d’une ligne
de champ. L’angle 0 entre v et B reste constant. k représente le vecteur d’onde. L’électron
a une trajectoire hélicoidale autour de la ligne de champ et émet des photons synchrotron a
intervalles réguliers dans une direction donnée (G une fréquence w, correspondant & sa vitesse
angulaire) [Ginzburg 1965, Ginzburg 1969].

La perte d’énergie par rayonnement synchrotron est donnée par [Longair 2011] :

_ (£ dE
dt

ou Up la densité d’énergie du champ magnétique et or est la section efficace de Thompson :

) = 207cUp[%? sin? 0 (3.3)

8
op = ?ﬂrg ~ 6.653 x 10"2m? (3.4)

r. = €2 /4megmec? est le rayon classique de I'électron.
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9B

FIGURE 3.2 — Représentation de [’émission synchrotron d’un électron dans un champ magné-
tique B au cours du temps [Ginzburg 1965].

Dans le cas d’une population d’électrons isotrope, on peut moyenner la perte d’énergie sur
tous les angles € et on obtient :

dE 4
— (2 = ZorcUnB2A2 3.5
(=) = gorcUsf™ (3.5)
Le spectre en fréquence de I’émission synchrotron d’un électron est donné par
|Longair 2011] :

, V(3)e*Bsind _ v
=4t F(— 3.6
i) pr— (VC) (3.6)
ol v, = 3/272 272755 sin @ et F est une fonction de Vlc, F vaut par exemple 0.818 pour v = 0.1,

(valeurs données dans |Longair 2011]).

Le maximum d’émission a lieu a la fréquence v, =~ 0.29v.. Le spectre en fréquence d’un
électron avec un facteur de Lorentz v = 1000 rayonnant dans un champ magnétique de B =
1 uG est représenté sur la figure 3.3.

La distribution en fréquence obtenue pour une population d’électrons décrite par N(F) =
Ny x E7P g’exprime comme |Longair 2011] :

Sy = Y3EBNo 3By ) (37)

dregmec 2mvmdct

ou :

 JRT(p/A+ 9/12)T(p/4 — 112)T(p/4 + 5/4)
alp) = =5 (p+ VD (p/4+7/4) ‘ (3.8)

et le flux différentiel

. . o +1
des photons synchrotron est donc une loi de puissance d’indice a4+ 1 = ])T

Le flux différentiel d’énergie est une loi de puissance d’indice o = b=
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| Radiated power for an electron of y=1000in B =1e-06 G
10»1:)

10—16
1017

10—18

Radiated Power [eV.§

10"
10-20
1021

10—22

HHH‘ HHW‘ HHHH‘ \\\Hm HHHH‘ \H\\m

10° 102 10° 1 10 1 106 10* 100 10° _100 1cf
Frequency [Hz]

FIGURE 3.3 — Spectre en fréquence de l’émission synchrotron d’un électron relativiste avec
v = 1000 dans un champ magnétique moyen B =1 uG.

Le temps caractéristique de refroidissement d’un électron d’énergie E,. dans un champ ma-
gnétique B est donné par |Gaisser 1998| :

E. o B
1 GeV 1 uG

taynen = 1.3 x 101( )" 2ans (3.9)
Ce rayonnement peut expliquer I’émission observée en radio, optique et rayons X de certains
objets comme les restes de supernovae.

3.1.2 Processus Compton inverse

Lorsqu’un électron cosmique rencontre un photon de basse énergie provenant d’un rayon-
nement diffus (fond diffus cosmologique (CMB), rayonnement infrarouge ou optique), il est
susceptible de lui transmettre une partie de son énergie, le propulsant dans le domaine des
rayons gamma. C’est I'un des processus dominants responsable de la production de gammas
dans les sources astrophysiques car le rayonnement diffus cosmologique est présent partout
dans I'univers et fournit ainsi un réservoir de photons cibles pour les électrons de haute énergie.

On distingue deux régimes particuliers pour ce processus :

e Régime de Thompson : I’énergie du photon dans le référentiel du centre de masse est tres
inférieure & deux fois la masse de 1'électron (E,, < 2m.c?).

La section efficace d’interaction différentielle est donnée par :

2
= Zop L (24 L sin?0) (3.10)
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ou or est la section efficace de Thomson, ¢ ’énergie du photon et 6 I'angle d’incidence
entre le photon et 1’électron.

Cette section efficace d’interaction peut étre approximée a la section efficace de Thomson

or car 79 ~ 307(1 4 cos? §) (voir figure 3.4).

L’énergie du photon diffusé sera de I'ordre de y?E,, avec v le facteur de Lorentz de
I’électron.

e Régime de Klein-Nishina : dans le cas ou E,, > 2m.c? on se place dans le régime
relativiste et la section efficace d’interaction est donnée par la section efficace de Klein-
Nishina [Longair 2011] :

L1 2(x +1) 1
UKN—WTCE{{l—T} 1n(2x+1)+1/2+4/x—m} (3.11)

oil 7 est le rayon classique de I'électron et x = hw/m.c?. Dans la limite ultra-relativiste,
on a:

1
ORN = mf;(ln 2x +1/2) (3.12)

Donc a trés haute énergie, la section efficace décroit en ! (voir figure 3.4), I’émission
Compton inverse est donc moins efficace et le spectre d’émission devient plus pentu (voir
figure 3.5). De plus, dans ce régime, I’énergie du photon diffusé sera de I'ordre de ym.c?.
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FIGURE 3.4 — Section efficace d’interaction par processus Compton inverse intégrée sur tous
les angles 6 en fonction de I’énergie du photon incident. On voit qu’a basse énergie la section
efficace de Klein-Nishina peut étre approximée par la section efficace de Thomson or, tandis
qu’a haute énergie la section efficace diminue en 1/x [Longair 2011].
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La perte d’énergie par émission Compton inverse pour un électron est donnée par
|Longair 2011] :

dE 4
- (E) = §UKNUph52’Yz (3.13)

ot Uy, est la densité d’énergie des photons cibles.

On remarque la similitude de cette expression avec celle de la perte d’énergie par rayon-
nement synchrotron (voir eq. 3.5). La raison de cette similitude vient du fait que la perte
d’énergie dépend du champ électrique qui accélére 1'électron dans son référentiel propre, peu
importe l'origine de ce champ. Dans le cas de I’émission synchrotron, le champ électrique est di
au déplacement de I’électron dans le champ magnétique tandis que pour la diffusion Compton
inverse, c’est la somme des ondes électromagnétiques incidentes sur 1’électron.

On peut utiliser cette similitude pour retrouver la forme du spectre produit par une popu-
lation d’électrons suivant une loi de puissance d’indice p. De la méme fagon que pour I’émission
synchrotron, le spectre d’émission sera proportionnel 4 E~®+1/2 dans la limite de Thomson.
A plus haute énergie, a cause de la diminution de la section efficace de Klein-Nishina, I'indice
devient p + 1, le spectre est donc plus mou dans ce régime (voir figure 3.5).

| _IConCMB |

E”2 F(E) (arb. units)

24 Evvl cvd cowd o ol ol ol ol vl vl od ol ol
1 10 17 10° 10* 10° 10° 10” 10° 10° 10101011101210[131?14
E [eV

FIGURE 3.5 — Emission Compton inverse d’une population d’électrons suivant une loi de puis-
sance d’indice 2 diffusant sur les photons du fond diffus cosmologique.

De plus, dans le régime de Thomson on a la relation suivante entre la puissance perdue par
émission synchrotron et celle perdue par Compton inverse [Rybicki 1979] :
P U
“sgnch _ 2B (3.14)
Prc Upn
qui montre que le rapport des pertes synchrotron et Compton inverse est égal au rapport de la
densité d’énergie du champ magnétique Up et de la densité d’énergie des photons cibles Upy,.
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Enfin, le temps caractéristique de diffusion Compton inverse pour un électron d’énergie F,
et dans un champ de photons de densité d’énergie U, est donné par :

Be_yor__ot
1 GeV 1eV cem™—3

tro =~ 3 x 10%( )" ans (3.15)

3.1.3 Emission Synchro-Self Compton (SSC)

Ce processus est une combinaison des deux précédents, puisqu’il met en jeu une diffusion
Compton inverse des électrons sur les photons produits par I’émission synchrotron de ces mémes

électrons.
D’aprés I’équation 3.14, on a :
dE dE U,
— <—> =— <—> x 2t (3.16)
dt e dt synch UB
Par conséquent,
dE) (dE>2 1
e S el X — (3.17)
( dt e dt synch UB
SSC Model
% 1(f ] synchrotron
S 10 E Inverse Compton CMB
E 1 Fssc
2 10
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FIGURE 3.6 — Emission synchrotron (en noir), Compton inverse sur les photons CMB (en
rouge) et sur les photons synchrotron (en bleu) d’une population d’électrons suivant une loi de
puissance d’indice 2.4 dans un champ magnétique de 30 puG.

Ainsi, la puissance émise par diffusion Compton inverse sur les photons synchrotron est
proportionnelle au carré de la puissance synchrotron. Un exemple d’émission SSC est donné
en figure 3.6, en plus de I’émission synchrotron et Compton inverse sur les photons du CMB.
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On remarque que dans ce cas I’émission SSC est moindre comparée a celle du Compton in-
verse sur le CMB, mais lorsque I’émission synchrotron est importante, dans le cas d’'un fort
champ magnétique par exemple, le spectre SSC est bien plus conséquent. Ce processus permet
par exemple d’expliquer en partie I’émission au TeV de la nébuleuse du Crabe par exemple
|Meyer 2010].

3.1.4 Rayonnement de freinage ou bremsstrahlung

Ce rayonnement est produit lorqu’une particule chargée interagit avec le champ coulombien
d’un noyau ou d’un ion. En pratique, ce processus peut avoir lieu dans les nuages moléculaires
ol les électrons vont intéragir avec la matiére du nuage.

La perte d’énergie par rayonnement de freinage est donnée par [Bethe 1934] :

dE  Z(Z +1.3)e°N
dt — 16m3eimicth
On remarque que ’émission est proportionnelle a I’énergie de 1’électron ainsi qu’a la charge

7 du noyau. La perte d’énergie va donc dépendre du degré d’ionisation de la matiére traversée.
Si la matiére est constituée d’ions, leurs cortéges électroniques vont écranter la charge des

E [In(183/2%3) +1/8] (3.18)

noyaux et le processus sera moins efficace.

Comme on a % x F, le spectre d’émission aura la méme forme spectrale que la population
d’électrons accélérés (oc E7P).

Le temps caractéristique de perte d’énergie par bremsstrahlung est donné par
|Ginzburg 1964] :

tBrem =~ 3.3 X 107(%)—1% (3.19)
1011

ol n est la densité de la matiére traversée.

3.2 Processus hadroniques

Les processus leptoniques concernant les interactions avec la matiére ou avec un champ
magnétique peuvent s’appliquer aux hadrons, mais comme ces derniers sont beaucoup plus
massifs, les émissions associées seront faibles.

Le principal processus caractéristique des hadrons est la création de pions par interaction
forte entre les rayons cosmiques trés énergétiques et la matiére présente dans les nuages molé-
culaires :

p+p—a,mt, (3.20)

Les pions neutres ainsi créés ont une durée de vie 7,0 ~ 8.4 x 1077s. Ils se désintégrent
presque instantanément en deux gammas avec une probabilité de prés de 99%. Comme le rayon-
nement cosmique est composé majoritairement de hadrons, c’est le type de processus recherché
prioritairement en astronomie gamma, mais il faut parvenir a le distinguer des nombreux pro-
cessus leptoniques décrits précédemment.
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Les pions chargés vont quant a eux produire des muons :
= ut v, T a4, (3.21)
qui vont ensuite se désintégrer en électrons/positrons et neutrinos :
pr ettt v+, p e + U4y, (3.22)

C’est, donc le type de processus recherché par les détecteurs de neutrinos.

La production de pions neutres est possible a partir de ’énergie seuil de 280 MeV environ
mais a cette énergie la section efficace est trés faible. Elle devient importante autour de 1 GeV
et varie peu au-dela de cette énergie (voir figure 3.7). [Aharonian 2000] ont approximé la section
efficace par :

opp = 30(0.95 4 0.06In(E,/1 GeV)) mb pour E, > 1 GeV (3.23)

ou E, est I'énergie du rayon cosmique incident (et 0,, = 0 pour E, < 1 GeV).
Une estimation plus détaillée a partir d'un fit de données numériques est décrite par
[Kelner 2006] :

Opp = 34.3 + 1.88In(E,/1 TeV) + 0.25In*(E,/1 TeV) mb (3.24)

Ces sections efficaces sont tracées en fonction de I’énergie du proton incident sur la figure
3.7.

31l |
10°°F Kelner & Aharonian, 2006

Aharonian & Atoyan 2000
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FIGURE 3.7 — Section efficace d’interaction p-p en fonction de l’énergie du proton incident pour
deux modéles différents. Crédit : M. de Naurois.
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Au-dela de 2 GeV, ’énergie emportée par les pions neutres vaut en moyenne Ko ~ 17% de
I'énergie du proton incident [Aharonian 2000|. Les gammas produits lors de la désintégration
auront donc une énergie moyenne :

< B, >~0.085 x E, (3.25)

Le temps caractéristique d’émission gamma par interaction p-p est donné par :

1
b0y 2 10T X 107 (1 0:;_3) (ff;l’b) ans (3.26)

Comme la section efficace varie peu pour des énergies > GeV, le spectre d’émission gamma
par désintégration 7° aura la méme forme spectrale que le spectre des protons incidents.

Dans le cas de protons accélérés dans un reste de supernova (SNR) et interagissant avec
le milieu interstellaire (ou un nuage moléculaire), on peut estimer le flux gamma attendu sur
Terre par (adapté de |[Drury 1994]) :

Eo \-r+1, Egx Q
1 TeV) (1051erg) (E)

)72(1 62173) cm s (3.27)

F,(E>E;) ~k6(

X ( d
1 kpc

ol f est la fraction d’énergie de la supernova transmise a I’accélération des protons, I' I'indice
spectral du spectre gamma observé, Fgy I'énergie de la supernova, d la distance du SNR, n la
densité du milieu interstellaire et {2 ’angle solide éventuel dans le cas d’une interaction avec un
nuage moléculaire particulier. Le facteur k dépend du taux de production ¢, de rayons gamma
en fonction de l'indice de la distribution des protons et vaut 9 x 10~'* pour un spectre gamma
d’indice 2.1 par exemple. Les valeurs de g, pour différents indices sont listées dans [Drury 1994].

3.3 Processus exotiques

3.3.1 Annihilation de WIMPs

L’annihilation de particules de matiére noire est un processus susceptible de produire
des gammas. En effet, seulement 17% environ de la matiére de 1'Univers est de nature
baryonique, les 83% restants constituent la matiére “noire” [Kilbinger 2009]. Les candidats les
plus probables pour expliquer la nature de cette matiére obscure sont des particules lourdes
interagissant faiblement avec la matiére “ordinaire”, ce qui expliquerait le fait qu’on ne les
détecte pas. On parle généralement de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles). Dans
les modéles supersymétriques les plus simples, le favori serait le neutralino (x), le WIMP le
plus léger. [’annihilation de deux neutralinos pourrait produire des rayons gamma, avec des
signatures spectrales particuliéres :

e lors de 'annihilation, le processus d’hadronisation des quarks produit un spectre continu
de gammas jusqu’a I’énergie du neutralino,
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e les processus de type xx — 77y et xx — 72 aboutissent a des raies spectrales caractéris-
tiques a I’énergie du neutralino.

La recherche de ces caractéristiques spectrales se fait préférentiellement en direction de
lieux susceptibles de receler une quantité importante de matiére noire, notamment au centre
de notre Galaxie ou de galaxies naines.

3.3.2 Autres processus

Evaporation de trous noirs

Une théorie sur le rayonnement de trous noirs a été proposée par Stephen Hawking
[Hawking 1975]. Elle prévoit la création de paires due aux fluctuations du vide et dont seulement
une particule serait absorbée par le trou noir. L’autre particule constituerait le rayonnement du
trou noir et lui ferait perdre de ’énergie petit a petit. Lorque le trou noir n’a plus assez d’éner-
gie pour maintenir son confinement, il peut s’évaporer en émettant une bouffée de gammas tres
énergétiques.

Le temps d’évaporation d’'un trou noir est donné par :

tevap = 6.6 X 107 ()3 (3.28)
Mg

Pour un trou noir d’une masse solaire, le temps d’évaporation est donc 10°7 fois plus
grand que P’age de I'Univers (environ 1.3 x 10'° ans), mais pour un “micro-trou noir” d’une
masse d’environ 107M, ( 2x10''kg), le temps d’évaporation devient de I'ordre de 1'age de
I'univers. Par conséquent, les trous noirs dits “primordiaux”, car ils auraient été créés lors du
Big Bang, sont susceptibles de s’évaporer aujourd’hui en émettant un sursaut de rayons gamma.

Défauts topologiques

Ces défauts primordiaux créés lors de la formation de I’Univers, comme les cordes cos-
miques |Hindmarsh 1995 ou les monopoles magnétiques [Hill 1983, peuvent se relacher en
émettant des sursauts de rayons gamma. Les gammas ainsi produits proviendraient de proces-
sus primaires dus a l'annihilation de ces défauts topologiques. Cependant, I'expérience Auger
a permis de mettre des contraintes sur ces processus de production de gammas. En effet les
limites supérieures en flux obtenues par Auger autour de 10! eV sont de 5 a 10 fois plus basses
que les prédictions des modéles théoriques [Abraham 2008|.

3.4 Absorption des photons

Certains processus ne concernent pas la production de gammas, mais leur absorption, car
le rayon gamma va transmettre (et ainsi perdre) son énergie a une particule. C’est le cas
lors des processus de comptonisation (transmission de ’énergie 4 un électron), d’ionisation
(arrachement d’un ou plusieurs électron(s) a un atome), ou encore de photodissociation (cassure
d’une molécule chimique).
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Un autre processus d’absorption important est la création de paires. En effet, un photon
gamma peut interagir avec un photon de plus basse énergie et produire une paire élec-
tron/positron. Pour cela, I'énergie disponible dans le centre de masse doit étre supérieure a la
masse de la paire e /e™.

Les principaux fonds diffus de photons présents dans I’Univers sont :

e le fond diffus cosmologique (CMB : Cosmic Microwave Background) ou rayonnement fos-

sile, émis a I’époque de la recombinaison et présent dans tout I'Univers & une température
de 2.7 K,

e le rayonnement diffus optique et infrarouge extragalactique, aussi appelé EBL pour Ex-
tragalactic Background Light, émis par les AGNs et lors des processus de formation
d’étoiles,

e les photons en infrarouge, optique et UV émis par les étoiles.

Les rayons gamma au TeV vont préférentiellement intéragir avec des photons de ’'EBL; ainsi
les sources extragalactiques comme les AGN vont voir leur spectre & haute énergie atténué a
cause de la création de paires sur ces photons.

Les rayons gamma de 100 TeV ou plus vont étre absorbés par création de paires en
interagissant avec les photons diffus infrarouge et optique présents dans la galaxie.

Enfin, ce type d’interaction a pour effet de limiter la taille de I'univers observable en gamma.
Plus I’énergie du gamma est importante et plus I’horizon se rapproche. Par exemple, a une
énergie de 200 TeV, I'horizon gamma est situé a environ 1 Mpc a cause de l'interaction avec
les voam B, voire encore plus proche a cause de l'interaction avec les photons du fond diffus
galactique.
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Les sources gamma
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Il existe une grande variété de sources émettant en rayons gamma. On les classe généra-
lement en deux grandes familles : les sources galactiques situées au sein de notre galaxie, la
Voie Lactée, et les sources extragalactiques. Nous détaillerons dans la suite les différents types
de sources observés au TeV ainsi que certaines sources dont on attendrait un signal mais qui
ne semblent pas émettre en gamma, soit pour des raisons intrinséques, soit a cause des limites
instrumentales actuelles. Nous donnerons également des exemples de sources observées.

4.1 Sources galactiques

Environ 80 sources ont été détectées au TeV dans notre galaxie jusqu’a présent. La plupart
sont étendues, ce qui permet d’étudier leur morphologie en détail ainsi que les variations spec-
trales observées dans différentes régions au sein de ces sources. Certaines sources sont variables,
révélant notamment un caractére périodique dans le cas des systémes binaires, comme on le
verra dans la section 4.1.4. Le réseau de télescopes H.E.S.S., situé dans I’hémisphére Sud, a
un bon accés aux régions centrales de la Galaxie. Le centre galactique a ainsi pu étre observé
et étudié intensément par H.E.S.S., comme on le verra dans la suite. L’expérience H.E.S.S. a
également observé tout le plan galactique accessible en mode Survey ou Scan, totalisant plus
de 4200 h d’observations a ce jour et permettant la détection de plus de 60 sources dans la zone
comprise entre les longitudes 1-250° et 1-65° et aux latitudes +3.5° & —3.5° (en coordonnées
galactiques) [Gast 2011].
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4.1.1 Vestiges de supernovae

Comme on I'a vu au chapitre 1, les restes de supernovae (SNRs pour SuperNovae Remnants)
sont les candidats favoris pour 'accélération des rayons cosmiques galactiques a cause de la
fréquence des explosions de supernovae (1 tous les 30 ans en moyenne dans chaque galaxie) et de
leur fort potentiel énergétique. Les SNRs ont d’abord été observés en radio, cette émission étant
rapidement interprétée par le rayonnement synchrotron d’électrons de haute énergie déviés par
les champs magnétiques locaux. Cependant 'origine de ces électrons restait encore inconnue.
Ce n’est que dans les années 1950 que le mécanisme d’accélération par onde de choc a été
proposé |Fermi 1954|, permettant ainsi d’expliquer comment les électrons ont pu atteindre de
telles énergies dans ces objets. Par la suite, de nombreux satellites en rayons X et gamma mous
ainsi que les récents télescopes a effet Tcherenkov se sont intéressés aux SNRs. Ces observations
multi-longueurs d’onde nous permettent d’avoir un regard global sur les processus a 'ceuvre
dans ces objets et de mieux comprendre comment les particules chargées sont accélérées.

4.1.1.1 Les différentes phases

Une supernova est définie comme une explosion d’étoile, mais on en distingue deux
prinicipaux types. Les supernovae de type II sont créées par des étoiles trés massives en fin
de vie, tandis que celles de type I (appelées aussi chandelles standards car elles fournissent
toujours plus ou moins la méme quantité d’énergie) ont lieu lorsqu’une étoile naine accrétant
la matiére d’'un compagnon géant atteint la masse de Chandrasekhar (1.4 Mg). Dans les
deux cas, I'étoile se disloque en éjectant le plasma chaud qui constitue ses couches externes.
Comme la vitesse des éjectas est trés supérieure a la vitesse du son dans le milieu interstellaire,
une onde de choc se produit. Le reste de supernova ainsi créé va ensuite évoluer en passant
par trois phases principales : la phase d’expansion libre, celle de Sedov-Taylor et la phase
radiative. Pendant les premiéres phases, le SNR est “actif”, et 'accélération des particules
chargées dans 'onde de choc est possible via le processus de Fermi du 1¢" ordre vu au chapitre 2.

Phase d’expansion libre

La premiére phase est celle de I'expansion libre, ou encore appelée “ejecta-dominated”.
Pendant cette phase, les éjectas se propagent librement dans le milieu interstellaire (MIS). Le
rayon du SNR est simplement donné par [Sturner 1997] :

Rsngr = vt

ou v, est la vitesse du choc, qui est constante (= vy) dans cette phase.
Le MIS va progressivement étre comprimé et chauffé par I’onde de choc créée. En retour,
le MIS choqué va ensuite comprimer les éjectas qui vont étre chauffés et ralentis.

Cette premiére phase se termine lorsque la masse de matiére interstellaire balayée par le choc
est de 'ordre de la masse des éjectas. La majorité de I’énergie des éjectas a alors été transmise
au gaz du MIS. Cela se produit apreés une durée typique de 500 ans environ, dépendant des
modéles d’expansion et des conditions initiales de ’explosion de la supernova.
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Par la suite, une période de transition entre la premiére et la deuxiéme phase a lieu, lors
de laquelle la réaction du MIS comprimé et chauffé va créer une onde de choc retour dans
les éjectas puisque le MIS choqué se propage plus vite que la vitesse du son dans les éjectas.
Les deux milieux choqués présentent une discontinuité de contact : les éjectas sont plus froids
et plus denses que le MIS choqué qui est plus chaud et moins dense. Ces différentes régions
sont illustrées sur la figure 4.1 et leurs profils de vitesses calculés & partir de simulations sont
représentés sur la figure 4.2. Les éjectas non choqués se propagent librement jusqu’a rencontrer
I’onde de choc retour qui va étre responsable de leur décélération en leur communiquant
I’existence du MIS.

Onde de choc

Discontinuité

de contact\

Choc retour

FIGURE 4.1 — Schématisation des différentes régions composant un SNR en phase non radiative.
Les éjectas sont représentés en rouge, le milieu interstellaire en bleu, les parties choquées sont
foncées et les parties non perturbées en clair. Le MIS choqué aprés le passage de l'onde de
choc va induire une onde de choc retour qui se propage vers l'intérieur du SNR. Cette derniére
va “avertir” les éjectas de la présence du MIS et ralentir leur progression. Figure inspirée de
[Ferrand 2008].

Phase de Sedov-Taylor ou adiabatique

La deuxiéme phase est celle de Sedov-Taylor ot 'onde de choc est adiabatique et I’évolution
du SNR est dominée par la matiére choquée du MIS. Dans cette phase, le rayon du SNR peut
étre approximé par [Truelove 1999] :

Esn \1/5
PMIS

ou Egy est 'énergie de la supernova (approximativement 10°! erg), et puvis est la densité du
milieu interstellaire choqué. La vitesse du choc s’exprime comme [Sturner 1997] :
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FIGURE 4.2 — Profil de vitesse des éjectas dans un SNR en phase non radiative, lors de la tran-
sition entre ’expansion libre et la phase de Sedov-Taylor (t*=t/t..). Les éjectas se propagent
librement (région 1) et sont précédés par une onde de choc (blastwave shock) qui va choquer
et comprimer le milieu interstellaire (région 3). Ce milieu choqué va ensuite engendrer une
onde de choc retour (reverse shock) qui se propage en direction des éjectas, les décélere et les
comprime (région 2). La région j est celle du milieu interstellaire encore non choqué. Notons
également la discontinuité de contact entre les régions 2 et 3, correspondant respectivement aux
éjectas choqués froids et denses et au MIS choqué plus chaud et moins dense. La vitesse et
la distance représentant le profil radial sont ici sans dimensions, correspondant aux variables
R*=R/Rar et v"=0/Ver. Les temps, rayons et vitesses caractéristiques sont respectivement
donnés par : teg = E‘1/2M§j/6p61/3, Reor = ij/?’pg”?’ et Vear = Rear/tear- Figure issue de
[Truelove 1999].
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wult) = oo ()"

0l tsq est le temps mis par le SNR pour arriver en phase de Sedov-Taylor et dépend de la masse

des éjectas M,;, de la vitesse initiale du choc vy et de la densité du MIS n;gp, [Sturner 1997] :

3Mej 1/3
4Tt pmygnrsa vy

lsed = (

ol my est la masse d’'un atome d’hydrogeéne et p est la masse réduite du MIS, qui vaut 1.4
dans I’hypothése qu’il contient 1 atome d’hélium pour 10 atomes d’hydrogéne.

Ainsi dans cette phase 'onde de choc décélére a cause du MIS choqué et le rayon du
SNR augmente moins rapidement que lors de I'expansion libre. Pour plus de détails, voir
[Blondin 1998|.

Comme les éjectas ne peuvent plus se propager librement, un second choc retour se forme
au niveau de la discontinuité de contact vers I'intérieur du SNR en chauffant et décélérant
davantage les éjectas. Ce choc rebondit ensuite au centre du SNR et disparait progressivement.
Les deux premiéres phases sont non radiatives car le temps de refroidissement du gaz est trés
grand devant le temps caractéristique de la dynamique du choc.

Phase radiative ou isotherme

Durant cette deniére phase qui correspond a un age d’environ 10° (voir les modéles fournis
par |Cioffi 1988, Sturner 1997|), le MIS choqué commence a se refroidir et & s’effondrer sur
lui-méme, créant une fine coquille dense et froide. Dans un premier temps, I’expansion du SNR
est uniquement due a sa propre pression, 'intérieur chaud poussant la coquille externe comme
un chasse-neige. Le rayon du SNR peut s’exprimer comme :

RSNR(t) (0.8 t2/7

La vitesse du choc est donnée par [Sturner 1997] :

Uc<t> _—— (::sed )0.6 (trtad )0.69
rad

Ol t,qq est le temps mis par le SNR pour atteindre la phase radiative [Sturner 1997] :

Esn )0.24( nyrs )—0.52

traa = 2.7 x 10*
¢ 7> 10 (1051erg lem—3

ans

Puis dans un deuxiéme temps, la pression du SNR se retrouve égale a la pression du MIS,
le SNR n’est donc plus soumis a aucune force et est livré a son mouvement inertiel. Le rayon
évolue donc ainsi :

Rgnr(t) oc ti/4
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4.1.1.2 Temps d’accélération et énergie maximale

[’énergie maximale atteinte par les rayons cosmiques accélérés dans les restes de supernovae
va dépendre du temps caractéristique des pertes radiatives par émission synchrotron, Compton
inverse ou rayonnement de freinage mais aussi de paramétres intrinséques a 1’objet considéré
comme l'adge ou la taille du systéme (critére dit “de Hillas” décrit en section 2.4.1), ainsi que le
temps caractéristique d’accélération et d’échappement des particules qui vont varier d’un objet
a l'autre.

La gamme d’énergie proposée va donc de 10 a 10577 GeV [Krymskii 1980, Lagage 1983a]
et, pourrait par conséquent expliquer le spectre des cosmiques jusqu'au genou seulement.
Cependant 'amplification du champ magnétique provoquée via la création d’ondes d’Alf-
vén par les particules accélérées pourrait leur permettre d’atteindre des énergies supérieures
[Lucek 2000, Bell 2004].

Dans le cas des SNRs pour lesquels I'accélération a lieu par onde de choc, le temps carac-
téristique d’accélération 7,.. est donné par :

Tace ™ Teycle (41)

OU Teyete €5t le temps typique d’un cycle (passage du milieu amont au milieu aval puis retour
au milieu amont) et 5 = vepoe/c. De plus comme on I'a vu précédemment, I’accélération n’est
possible que durant les premiéres phases de I’évolution du vestige de supernova, ’age de ’objet
est donc un facteur limitant.

D’autres effets limitants doivent étre pris en compte, notamment les limitations dues a la
taille du vestige ou plus précisément la courbure du choc par exemple. La longueur de diffusion
caractéristique A des rayons cosmiques est de Pordre de D /vcpoe, o D est le coefficient de
diffusion. Or le coefficient de diffusion des cosmiques et leur longueur de diffusion augmentent
avec I'énergie. Par conséquent, lorsque cette longueur de diffusion devient comparable au rayon
du choc, ce dernier ne peut plus étre considéré comme plan et doit étre traité comme sphérique.
Or le mécanisme d’accélération par onde de choc ne fonctionne plus avec un choc sphérique
car les particules perdent de ’énergie en aval et s’échappent plus facilement du choc en amont
[Lagage 1983b] .

Les pertes radiatives des particules chargées via les différents processus présentés au chapitre
3 vont également limiter 1’énergie maximale atteignable, d’autant plus que les pertes sont
généralement proportionnelles au carré de I'énergie des particules : plus les rayons cosmiques
ont une énergie importante et plus ils vont perdre de I'énergie rapidement.

Les effets non-linéaires comme la production d’ondes magnétiques par les cosmiques eux-
mémes, les champs magnétiques non paralléles & 'onde de choc ou la dépendance spatiale
du coefficient de diffusion sont détaillés dans [Lagage 1983al. Dans cette méme référence, les
auteurs constatent que I’énergie maximale atteinte dépend peu de I’age maximal ¢,,,, du SNR :
Emax est seulement divisée par 1.5 si t,,,, diminue d’un facteur 100. En effet ’accélération des
particules les plus énergétiques a lieu majoritairement durant les premiéres phases du SNR.
L’énergie maximale obtenue en considérant un coefficient de diffusion minimal et constant est
|[Lagage 1983b] :
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B
Emaz ~ 1O5Z (m) GeV (42)

On remarque que I’énergie maximale dépend de Z. Par conséquent les ions lourds atteignent
des énergies plus hautes que les protons, ce qui entraine une cassure dans le spectre des rayons
cosmiques a une énergie donnée. Au-dela de cette énergie, le flux des cosmiques est enrichi en
éléments lourds. D’autres solutions sont possibles pour augmenter ’énergie maximale atteinte
comme la réaccélération des cosmiques de plus haute énergie se propageant dans la galaxie et
rencontrant un autre SNR [Lagage 1983a], mais la probabilité de ce scénario reste assez faible.

4.1.1.3 Evolution de ’émission au cours du temps

On a vu précédemment que les SNRs passent par différentes phases au cours de leur
existence, correspondant a différentes énergies maximales atteintes pour les protons et électrons
accélérés. Cela implique donc également différents processus d’émission observables au cours
de ces phases.

Durant la phase d’expansion libre, les particules n’ont pas encore eu le temps d’étre suffisam-
ment accélérées et émettent donc peu de photons. L’émission principale provient du rayonne-
ment synchrotron et du processus Compton inverse des électrons ainsi que de la désintégration
des Y. Le rayonnement X observé est souvent dii & ’émission thermique du gaz chauffé et
présente des raies caractéristiques. Mais lorsque 1’émission est non-thermique, elle provient du
rayonnement synchrotron. L’accélération des particules est la plus efficace durant la phase de
Sedov, c’est donc & ce moment que I’émission électromagnétique est la plus importante. Elle
est due a la grande variété de processus que nous avons décrits dans les chapitres précédents
et qui s’étalent sur toutes les longueurs d’onde, de la radio au domaine gamma.

Ensuite, lorsque le SNR entre en phase radiative et que la source d’injection de particules
s’éteint, le SNR devient passif, c’est a dire que les particules ne sont plus accélérées et vont
donc perdre leur énergie progressivement au travers de ces processus d’émission. Ainsi, les
électrons vont rayonner en synchrotron et perdre rapidement leur énergie, laissant les protons
seuls responsables de ’émission observée. C’est pourquoi 1'observation de vieux vestiges de
supernovae peut étre trés intéressante pour mettre en évidence 1’accélération passée des protons.

En guise d’illustration de l’évolution de I’émission d’un SNR, la figure 4.3 montre le
spectre obtenu au cours du temps pour un SNR se propageant dans un milieu de densité
n—0.1 cm ™ et avec un champ magnétique B = 5 uG, en considérant 1’émission synchrotron,
bremsstrahlung et Compton inverse des électrons ainsi que la production de gammas par
les pions neutres. Cependant, comme le milieu considéré ici est peu dense, I’émission due
aux 7 est assez faible. Pour des simulations a des densités plus importantes, voir [Sturner 1997].

Malgré les fortes pertes synchrotron des électrons dits “primaires” durant la phase radiative,
il est toutefois possible d’observer une émission leptonique provenant des électrons secondaires,
créés lors de la production de pions chargés par les protons accélérés. Ce phénoméne a été
étudié en détail dans [Fang 2008] et leur modéle montre que I’émission secondaire surpasse



o6

CHAPITRE 4. LES SOURCES GAMMA

1MHz

1GHz

1MHz  1GHz

I Iy T T I |, T
500 years 5000 years
% 10381 . = 10361 .
~ ~
P P
o0 20
. -
L L
8 ) —
£ 1034 - £ 1034 A -
% & y \
= @
E E 4 \ |
@ @ / .
& 1032 7N 4 & o321 p \\ ‘ i
/ oo
// \ / [ N
\ / |~ Vi
! L L . L L | N
10710 1072 100 10° 100 10710 107° 100 10° 1010
Photon Energy (MeV) Photon Energy (MeV)
1MHz 1GHz 1MHz 1GHz
I Iy T T I - T
50,000 years 100,000 years |
- 36 —_ 36
= 10901 B % 1099 ~~ -
= N = s/
5] / a0 \
5 \ 1 5 /
3 / \ = y, \
& = ..
2 34 / 2 34 g
Rt \ B \ o
= / = / \ B RN
3 \ - 3 - N
5 - N 5 { | S
8 I \ B 7
& 002 % i & 2L | | 7 i
I /\ l \ /
/ /
' /| [ |
[ 1 1 1 i I\ J 1 1 L 1
10710 107° 109 10° 100 10710 107° 100 10° 100

Photon Energy (MeV) Photon Energy (MeV)

FIGURE 4.3 — Spectre obtenu pour différents dges d’un SNR se propageant dans un milieu de
densité n = 0.1 cm ™2 et avec un champ magnétique B =5 uG. Les lignes pleines correspondent
a la désintégration des m°, les pointillés o la diffusion Compton inverse et les tirets courts et
longs auz rayonnements bremsstrahlung et synchrotron respectivement. On voit que l’émission
est trés faible lorsque le SNR est jeune et qu’elle augmente progressivement au cours du temps
Jusqu’a atteindre son mazimum d’énergie aprés 50000 ans environ. Au bout de 10° ans, les
électrons ont perdu beaucoup d’énergie et I’émission Compton inverse ne dépasse pas les 50
TeV, alors que la désintégration de ©° due auz protons atteint encore des énergies ewcédant
les 100 TeV. Cependant, dans cette simulation on remarque que l’émission gamma des 7° est
assez faible comparée auzr processus leptoniques. Cela est di au fait que la densité considérée
est assez faible, en effet si l'on fize la densité a 1 em™> ou 10 em™3, U’émission hadronique
devient nettement plus importante. Figure issue de [Sturner 1997].
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effectivement 1’émission primaire qui est quasiment supprimée a ce stade (& partir d’un age de
3 x 10* ans environ).

La perte d’énergie des électrons diminue donc considérablement 1’émission observée en
rayons X mais les protons toujours présents continuent & produire un rayonnement gamma
au travers des 7°. Cette différence de flux entre les rayons X et gamma pourraient expliquer
le fait que de nombreuses sources gamma sont non identifiées car il n’y a pas de contrepartie
observée a d’autres longueurs d’onde [Yamazaki 2006]. Dans cette référence, Yamazaki et al.
définissent le rapport TeV /X ainsi :

F(1—10 TeV)
Fyx (2 =10 keV)

et mesurent ce rapport pour des SNRs a différents stades observés en X et au TeV. Ils
obtiennent un rapport Rr.y/x S 2 pour les SNRs jeunes, contre Ryey/x 2 102 pour les SNRs
les plus vieux. Ce résultat est dit & deux effets : d'une part les électrons les plus énergétiques,
responsables de I’émission synchrotron observée en rayons X, se sont échappés du SNR, et
d’autre part, le champ magnétique au sein du SNR diminue avec son expansion, ce qui amoin-

RTeV/X =

drit d’autant plus le rayonnement synchrotron des électrons. Les électrons responsables de la
diffusion Compton inverse observée au TeV sont moins énergétiques et sont donc encore piégés
dans les SNRs d’age avancé. De plus la densité de photons cibles ne varie pas ou peu, ce qui
explique que les SNRs sont toujours visibles a trés haute énergie mais pas en rayons X. Le
rapport Rrey/x peut donc étre un indicateur de I’age du SNR observé, tout en donnant une
explication au fait qu’il n’y a pas de contrepartie a ce type de source gamma dans les autres
longueurs d’onde.

4.1.1.4 Interaction avec les nuages moléculaires

La Galaxie contient des nuages de gaz atomique et moléculaire plus denses que le milieu
interstellaire (MIS) dont la densité est de ordre de 0.1 & 1 cm™>. La densité des nuages peut
varier d'une dizaine & plusieurs centaines de protons par cm?. Ces nuages sont susceptibles de
constituer des cibles pour les rayons cosmiques. Ils sont concentrés le long du plan galactique
et des bras spiraux de la Galaxie. Les nuages moléculaires sont généralement observables via
la spectroscopie radio au travers de raies de transition dépendant de la nature des constituants
du gaz.

Le gaz atomique est majoritairement composé d’hydrogéne et peut étre observé grace a la
raie a 21 c¢m résultant de la structure hyperfine de 'atome. Cependant, ces nuages atomiques
sont diffus et moins denses que les nuages moléculaires, cibles privilégiées pour l'interaction
des rayons cosmiques.

Les nuages moléculaires sont principalement composés de dihydrogéne (Hs) mais peuvent
aussi comporter des molécules plus complexes comme le *?CO ou son isotope le ¥CO. La
molécule de Hs est difficilement observable dans notre galaxie car ses transitions rotationnelles
sont trés faibles. Il est toutefois possible de l'observer directement au travers des lignes
d’absorption UV dans le gaz diffus et en déterminant ’abondance de gaz par rapport a
celle des poussiéres, mais cette technique est assez délicate. La molécule de CO présente
en revanche des raies rotationnelles en radio qui permettent d’observer directement les



58 CHAPITRE 4. LES SOURCES GAMMA

nuages qui en sont constitués. De cette maniére il est également possible de remonter a
la quantité de H, présente dans ces nuages a l'aide des rapports d’abondance entre ces
différents éléments. Ces techniques sont décrites en détail dans [Lemiére 2006]. Une descrip-
tion détaillée des données 3CO utilisées dans cette thése ainsi que différents modéles de
rotation de la Galaxie employés pour estimer la distance des nuages est donnée dans I’'annexe B.

L’émission gamma d’origine hadronique est due au processus d’interaction entre un hadron
cosmique et un proton du MIS. Elle dépend donc considérablement de la densité du milieu
interstellaire : plus le milieu est dense et plus ’émission gamma via les pions neutres sera im-
portante. Que se passe-t-il dans le cas ot les cosmiques interagissent avec un nuage moléculaire,
trés dense par rapport a la moyenne observée dans le MIS, voire méme si 'onde de choc du
SNR balaye un nuage moléculaire ?

Si un SNR est assez proche d’un nuage moléculaire, les rayons cosmiques les plus énergé-
tiques qui s’en échappent vont entrer en collision avec les atomes du nuage, produisant ainsi
des pions neutres qui se désintégrent ensuite en gammas. Certaines sources non identifiées sont
donc en réalité des nuages moléculaires illuminés par des cosmiques provenant d’un accélérateur
proche, comme un reste de supernova.

L’émission gamma observée au niveau des nuages moléculaires va évoluer au cours du temps
en suivant les différentes phases du SNR. Il faut déja un certain temps au SNR pour accélérer
des particules a haute énergie comme on 'a vu dans les sections précédentes. De plus, il
faut également tenir compte du temps de propagation des cosmiques pour atteindre le nuage
moléculaire, temps qui va dépendre de la distance entre le nuage et le SNR. Le nuage doit
étre situé assez prés (a4 une distance < quelques centaines de parsecs) pour que le flux de
rayons cosmiques soit suffisant [Gabici 2009]. Les rayons cosmiques les plus énergétiques vont
s’échapper les premiers du SNR et venir illuminer le nuage en produisant des pions neutres.
Puis le pic observé au niveau du nuage va se déplacer vers les basses énergies au fur et a mesure
que les cosmiques moins énergétiques s’échappent du SNR, (voir figure 4.4).

Dans I’hypothése des rayons cosmiques accélérés dans le SNR et interagissant avec un nuage
moléculaire environnant mesuré en radio, si I’on connait 1’énergie initiale Egy de la supernova,
la fraction 6 de cette énergie disponible pour accélérer les cosmiques, la distance d du SNR et
la densité n du nuage, on peut en déduire le flux gamma attendu grace a la relation suivante

qui suppose que les protons accélérés ont un spectre en loi de puissance avec un indice I' = 2.1
[Drury 1994] :

EO -1.1 ESN d _9 n P
1 TeV) (1()51 erg)(l kpc) ( ) em s (4.3)

1 cm—3

E, = 9x107" 6(

Inversement, connaissant le flux gamma et tous les autres paramétres mesurés, on peut en
déduire par exemple la fraction de Iénergie dégagée par la supernova (généralement estimée
a 10°'erg) fournie aux rayons cosmiques et ainsi tester si notre hypothése d’accélération des
cosmiques dans le SNR est valable énergétiquement, c’est a dire si la fraction obtenue est de
Pordre de 10%, comme le prédisent les modéles théoriques.

Qu’en est-il du cas ou le SNR entrerait en collision avec un nuage moléculaire 7 Selon les
calculs de [Yamazaki 2006], la probabilité que cela arrive est trés faible et le SNR, devrait pour



4.1. SOURCES GALACTIQUES 59

1k 1E
0.1 0.1 &
= L °
E oot L g 001
~ E ;
3 3
£ 10 £ 10
® «
= [}
104 10~
1075 £ 10°° £
Log(E) [TeV] Log(E) [TeV]

FIGURE 4.4 — Evolution du spectre observé au niveau d’un nuage moléculaire illuminé par les
rayons cosmiques accélérés dans un SNR situé a 50 pc (6 gauche) et 100 pe (a droite). Les
lignes continues, pointillées, en tirets courts et tirets longs représentent [’émission observé pour
un age du SNR de 500, 2000, 8000 et 32000 ans respectivement. On voit que le pic observé
se déplace vers les basses énergies au cours du temps, di au fait que les rayons cosmiques les
plus énergétiques s’échappent en premier du SNR. On remarque également que le flux observé
est logiquement moins intense lorsque le nuage est situé plus loin, le flur des cosmiques étant
moindre & cause de leur diffusion lors de la propagation. Figure issue de [Gabici 2009].

cela étre en phase radiative, pour laquelle le diamétre du SNR est suffisamment grand et donc
la collision plus probable. Mais le choc ainsi créé serait suffisant pour relancer le processus
d’accélération des protons restants dans le SNR. La pression dans le nuage va engendrer la
création d’un choc retour et de chocs secondaires dans le nuage qui va finalement étre totalement
refroidi et compressé par la collision avec le SNR. Cependant, d’aprés [Chevalier 1977|, si la
densité du nuage est inférieure a une densité critique, ce dernier va uniquement étre chauffé
par le choc et émettre des rayons X thermiques.

Dans tous les cas, si I’émission gamma observée est clairement associée a un nuage molé-
culaire, elle peut étre due au processus hadronique de production de pions neutres, c’est donc
un indicateur fort de 'origine des rayons cosmiques et de leur site d’accélération. Cependant,
ce scénario n’a pu étre formellement établi dans aucun des SNRs en interaction observés ac-
tuellement (sauf dans le cas du SNR S147 ou le meilleur ajustement du spectre observé semble
étre celui du modéle hadronique [Katsuta 2012|). En effet, les modéles leptoniques ou des mo-
déles hybrides comportant des populations de particules leptoniques et hadroniques peuvent
expliquer tout aussi bien voire mieux I’émission observée.

4.1.1.5 Les SNRs observés par H.E.S.S.

De nombreux SNRs ont été observés en radio, le catalogue de Green par exemple!
|Green 2009] en recense 274 actuellement, observés également a d’autres longueurs d’onde.
Ils sont classés en fonction de leur morphologie en radio qui peut étre de type coquille, pleine

1. http ://www.mrao.cam.ac.uk/surveys/snrs/
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ou une combinaison des deux. De nombreuses sources gamma ont été associées a des restes de
supernova mais trés peu présentent une morphologie en coquille, qui indiquerait que les parti-
cules sont bien accélérées par I’onde de choc. En effet, la plupart de ces sources présentent une
morphologie pleine et sont coincidantes avec un pulsar, objet compact produit durant ’explo-
sion de la supernova et possédant un trés fort champ magnétique. Ces objets ont une énergie
rotationnelle suffisante pour accélérer des particules chargées, bien qu’on connaisse encore mal
leurs mécanismes d’accélération. Les sources gamma associées a ces objets, appelées nébuleuses
a vent de pulsar, seront détaillés dans la section 4.1.3.

1 degree

FIGURE 4.5 — De haut en bas : Vela Junior, RX J1713.7-3946, RCW 86 et SN 1006 en rayons
X non thermiques a gauche et au TeV a droite (observations avec les télescopes H.E.S.S.).
Crédit : M. de Naurois.

Mais revenons aux sources gamma présentant une morphologie en coquille, comme c’est
aussi le cas en radio et en rayons X. Elles sont historiquement au nombre de quatre : RX J1713.7-
3946, Vela Junior, RCW 86, et SN1006. Un SNR en coquille supplémentaire est récemment
venu s’ajouter a cette liste : HESS J1731-347, dont la morphologie a pu étre déterminée aprés
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de plus amples observations par les télescopes H.E.S.S. [Abramowski 2011a).

La figure 4.5 montre les quatre SNRs historiques vus en rayons X non thermiques et
en gamma. On remarque la corrélation entre la morphologie des rayons X et celle au TeV
suggérant que la méme population de particules chargées est responsables de ces deux
émissions. Cette corrélation entraine différentes conclusions sur les modéles d’émission. Dans
les modeles leptoniques, on en déduit que les rayons X et gamma sont dus aux mémes électrons
qui vont produire des X par rayonnement synchrotron et des gammas par processus Compton
inverse. Ce type de modéle peut donc étre facilement en adéquation avec les observations.
Les modéles hadroniques sont également possibles, mais seulement dans les milieux denses
et en présence d’'un trés fort champ magnétique, ce qui est réalisable dans les ondes de choc
des SNRs qui peuvent amplifier le champ magnétique présent dans le milieu. Dans ce cas,
I’émission X serait due au rayonnement synchrotron des hadrons cosmiques et les gammas
proviendraient des désintégrations de pions neutres.

4.1.2 Pulsars

Le premier pulsar a été découvert par hasard en 1967 par Jocelyn Bell et Anthony Hewish
alors qu'’ils cherchaient a détecter un signal radio provenant d’un quasar [Hewish 1968|. Les
pulsars sont des étoiles a neutrons en rotation rapide créées apres I’explosion d’étoiles massives
(> 8 Mg) en supernovae de type II. Ces objets trés compacts (dont la densité est de I'ordre
de 10'" kg m™?) ont des masses comprises entre 0.5 Mg, et 2.5 Mg et un rayon de l'ordre de
10 km. Leur période de rotation est généralement de 'ordre de la seconde mais peut aussi
étre beaucoup plus courte (quelques millisecondes). Leur champ magnétique est trés élevé
(typiquement, 10'? G A la surface de Pétoile & neutron), voire plus dans le cas des magnétars.

Les pulsars émettent un vent magnétisé de particules, qui, en se propageant dans le milieu
interstellaire, va créer une nébuleuse. Ces objets seront décrits dans la section 4.1.3. Nous listons
ici les principales propriétés et les paramétres importants des pulsars. Les différents modéles
d’accélération de particules évoqués dans ces objets sont détaillés dans ’annexe A ainsi que
dans la section 2.1.

4.1.2.1 Les propriétés des pulsars

Le modéle du dipéle

Les propriétés essentielles des pulsars peuvent étre dérivées simplement en les assimilant a
des dipoles magnétiques tournants, comme schématisé sur la figure 4.6. L’axe du dipole n’est
pas nécessairement aligné avec 1’axe de rotation. Le champ magnétique dipolaire induit un
champ électrique E || (3 A7) A B ||, ot 0 est la vitesse angulaire et B le champ magnétique
a la distance 7 du dipéle. Dans ces conditions, la composante du champ électrique paralléle au
champ magnétique E) est intense et va arracher des particules chargées a la surface du pulsar,
remplissant ainsi la magnétosphére de charges [Goldreich 1969]. Les particules constituant la
magnétosphére ainsi que les champs électromagnétiques sont en co-rotation avec le pulsar.

Les derniéres lignes de champ fermées se situent au niveau du cylindre de lumiére, de rayon
cP/2m, avec P la période de rotation du pulsar. Le cylindre de lumiére correspond a la surface
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FIGURE 4.6 — Description simplifiée de la magnétosphére des pulsars (figure issue de
[Lorimer 2004]).

pour laquelle la vitesse de co-rotation des lignes de champ atteint la vitesse de la lumiére.
Au-dela de ce cylindre les lignes de champ ne peuvent plus boucler et restent ouvertes. Ces
lignes ouvertes permettent donc aux particules chargées de s’échapper pour créer le vent de la
nébuleuse. Ces derniéres vont émettre des photons autour de la direction de I’axe magnétique
du dipole. Ce faisceau d’émission balaye ’environnement du pulsar lors de sa rotation tel un
phare émettant & intervalles réguliers. Si la trajectoire du faisceau intercepte la ligne de visée
d’un observateur sur Terre, il va pouvoir détecter un signal périodique a différentes longueurs
d’onde se répétant a chaque rotation du pulsar [Goldreich 1969].

Le principal réservoir d’énergie est rotationnel et I’énergie cinétique rotationnelle corres-
pondante est £ = %]QQ, I étant le moment d’inertie et € = 27/ P la vitesse angulaire. Pour
une sphére homogéne, le moment d’inertie est donné par [ = %MRQ, ou M est la masse et R
le rayon de I’étoile a neutrons. Avec un rayon typique de 10 km et une masse de 1.4 Mg, on
obtient I ~ 10%°g cm?.

Ce modeéle simplifié de dipole tournant ne représente pas tout a fait la réalité mais permet de
comprendre les processus en jeu dans ce type d’objets. Il indique notamment qu’il existe deux
sources de pertes d’énergie pour le pulsar et sa magnétosphére : I’émission d’'un rayonnement
dipolaire di a la rotation du moment magnétique et ’échappement de particules chargées le
long des lignes de champ ouvertes qui cause un faisceau d’émission périodique autour de I'axe
du dipole.
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Quelques paramétres importants
Plusieurs paramétres intrinséques aux pulsars permettent de les caractériser. En voici une
liste succinte :

la période P, mesurable lorsque le faisceau balaye la Terre,

le ralentissement P qui correspond a la dérivée de la période, est également mesuré
observationnellement et vaut P = —27Q/Q (c’est un nombre sans dimension),

la perte d’énergie liée au freinage E, appelée “Spin-down power” en anglais. Elle vaut,
pour I = 10%g cm? :

. . -3
. P P P _
E = 47r2]ﬁ ~ 4 x 10*! (1—S> (1015> erg s~ (4.4)

I'intensité du champ magnétique B qui vaut :

B=32x10"VPP~10"12G (4.5)
I'intensité du champ électrique E induit au niveau de la surface :
Ej=QBR~10" V/m (4.6)

qui permet d’accélérer les particules arrachées a la surface a des vitesses ultra-relativistes
presque instantanément (7,.. < 10720 s),

I’age du pulsar, qui peut étre estimé en supposant que le taux de ralentissement est
proportionnel a sa fréquence de rotation tel que :

Qo (4.7)

ou n est I'indice de freinage.
, . . . . Q0
En dérivant ’équation 4.7, on obtient n = ey
En théorie, si I’'on suppose que la perte d’énergie cinétique rotationnelle est due unique-
ment au rayonnement dipolaire magnétique, on a [Jackson 1962] :

. . 9
E=-100= 33 | i ||* Q*sin® « (4.8)

ol fi est le moment magnétique du pulsar et o 'angle entre ’axe magnétique et 'axe de
rotation. D’apreés cette équation, on a 0 x 23, par conséquent, une prédiction théorique
vaut n=3. Or les valeurs de (2, Q) et 2 sont accessibles grace a la chronométrie des pulsars
et les mesures effectuées sur des pulsars bien connus sont en contradiction avec cette
valeur de I'indice de freinage. En effet on a par exemple n = 2.51+0.01 pour le pulsar du
Crabe |Lyne 1993] et méme n = 1.4 4+ 0.2 pour le pulsar de Vela [Lyne 1996]. Cet écart
avec l'indice prédit peut s’expliquer par le fait qu'une partie importante de I’énergie est en
réalité dissipée au travers d’un vent de particules chargées ainsi que du champ magnétique
émis par les pulsars. D’autres explications a cet écart sont également possibles, comme
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des pertes par ondes gravitationnelles ou suite a des effets de glitchs. Le modéle dipolaire
des pulsars peut aussi étre trop simpliste et mal représenter la réalité, la structure interne
des étoiles a neutrons étant méconnue.

Malgré la simplicité de ce modéle, on peut voir une estimation de I’age d’un pulsar en
intégrant I’équation 4.7. On obtient ainsi :
PO n—1
1— (=2 4.9
(%) (4.9)

De plus, si 'on considére que le pulsar a été trés ralenti depuis sa formation et que la

période initiale F, est donc trés petite devant la période actuelle, et en prenant la valeur
théorique de 3 pour l'indice de freinage, on obtient ’age caractéristique du pulsar :

P

T~ ——

2P

r——"
(n—1)P

(4.10)

Cette estimation de 1’dge des pulsars semble raisonnable en comparaison avec I’age réel
lorsqu’il est connu. Le pulsar du Crabe a par exemple un age caractéristique de 1240
ans et son age réel est de 958 ans, ce qui correspond malgré tout a un écart de 25% environ.

4.1.2.2 Différents types de pulsars

Les pulsars peuvent émettre a différentes longueurs d’onde, couvrant quasiment tout le
spectre électromagnétique. La plupart des pulsars ont été détectés en radio et sont répertoriés
dans des catalogues comme celui de PATNF (Australia Telescope National Facility Pulsar
Catalog) [Manchester 2005]|. Ce dernier compte prés de 2000 pulsars répertoriés.

La figure 4.7 montre le ralentissement en fonction de la période des pulsars du catalogue
ATNF. La majorité des pulsars détectés se situent au centre du graphique, avec une période
autour de la seconde et un ralentissement compris entre 1073 et 1077, ce sont les pulsars
dits “normaux”. La plupart sont relativement jeunes : typiquement entre 10° et 10® ans. On
remarque que la zone inférieure droite (grande période et petit ralentissement) est totalement
dépeuplée. On pense que ces pulsars, qui ont vu leur période croitre et leur ralentissement
diminuer au cours de leur vie finissent par ne plus émettre de rayonnement détectable a grande
distance. Les pulsars dans le coin supérieur droit sont ceux qui ont un champ magnétique
trés intense pouvant atteindre 103715 G, ce sont les magnétars et les pulsars dits “anormaux”
observés en rayons X (AXP pour Anomalous X-ray Pulsars), tandis que ceux dans le coin
inférieur gauche sont les pulsar millisecondes, dont la période est par définition de 1'ordre de
la milliseconde. L’origine de ces derniers n’est pas clairement définie mais la théorie la plus
en vogue suppose que ces pulsars sont de vieux pulsars “normaux” qui auraient regagné de
I’énergie par accrétion et auraient ainsi été ré-accélérés. C’est pourquoi on les appelle aussi
des pulsars “recyclés”.

Depuis le lancement du satellite Fermi, plus d’une centaine de pulsars ont également été
détectés a haute énergie a ce jour : 86 d’entre eux présentent une émission pulsée et 26 n’ont
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FIGURE 4.7 — Distribution du ralentissement en fonction de la période des pulsars du catalogue
ATNF [Manchester 2005]. Les triangles bleus sont les pulsars dans un systéme binaire, les
carrés violets sont ceur détectés a haute énergie et les carrés verts sont les pulsars “anormauz”
ou les magnétars. Les points rouges sont les pulsars radio n’appartenant pas aux précédentes
catégories.
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pas de pulsation encore détectée dans le second catalogue de Fermi (2FGL) [Nolan 2012|.
Parmi ces pulsars, certains ont d’abord été découverts en rayons gamma grace a la mé-
thode de “Blind Search” consistant a rechercher des pulsations a ’aveugle dans les données
[Abdo 2009b, Pletsch 2012], puis observés en radio par la suite [Ray 2012|. Cette capacité a
découvrir des pulsars en rayons gamma est une premiére et la méthode de recherche a I'aveugle
semble trés prometteuse pour ouvrir la voie a de nouvelles découvertes [Saz Parkinson 2011].

4.1.2.3 Vitesses de déplacement

Deux méthodes existent pour déterminer la vitesse de déplacement des pulsars : en utilisant
'évolution des pulses au cours du temps (comme décrit dans [Manchester 1974]) ou grace
a des observations interférométriques, technique détaillée dans [Lyne 1982| par exemple. La
premiére méthode est robuste dans le cas des pulsars millisecondes qui sont trés stables en temps
mais présente des risques d’erreur pour les pulsars normaux qui comportent des fluctuations
intrinséques dans leur période. Les vitesses transverses (i.e. dans le plan du ciel) mesurées
peuvent étre trés élevées et sont généralement comprises entre 70 et 700 km/s, comme le
montre la distribution de la figure 4.8 [Hobbs 2005|. Quelques-uns présentent méme des vitesses
supérieures a 1000 km/s, et le pulsar le plus rapide a été mesuré récemment entre 2400 et 2900
km/s [Tomsick 2012]. Ces vitesses sont telles qu’elles pourraient permettre a certains pulsars
de s’échapper de la galaxie comme on peut le voir sur la figure 4.9.
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FIGURE 4.8 — Distribution des vitesses transverses mesurées sur un échantillon de 233 pulsars
[Hobbs 2005].

Ces vitesses considérables sont probablement causées par une explosion dissymétrique de la
supernova qui a donné naissance au pulsar. La conservation de I'impulsion engendrerait ainsi
une vitesse importante pour 1'objet compact créé [Shklovskii 1970|. Différentes explications a
cette asymétrie sont proposées.
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FIGURE 4.9 — Répartition des vitesses de pulsars mesurées dans le plan du ciel en coordonnées
galactiques [Hobbs 2005].

L’asymétrie de l’explosion pourait étre due a la présence du compagnon dans le cas des
systémes binaires [Dewey 1987| et expliquerait les directions aléatoires observées pour les vi-
tesses mesurées des pulsars dans la Galaxie. Mais ces modéles ne permettent pas d’expliquer
les vitesses supérieures & 1000 km /s et reproduisent mal les distributions de vitesses observées.
Une autre possibilité réside dans I'asymeétrie entre les moments dipolaire et quadripolaire du
pulsar qui provoquerait une accélération le long de son axe magnétique [Harrison 1975]. Enfin,
les oscillations de neutrinos dans I’étoile a neutron en formation pourraient également expliquer
de telles vitesses. En effet les neutrinos emportent la majorité de I’énergie libérée lors de I'ef-
fondrement gravitationnel et une asymétrie d’1% seulement dans la distribution de neutrinos
pourrait expliquer des vitesses de l'ordre de 500 km/s pour le pulsar créé [Kusenko 1999].

4.1.3 Nébuleuses de pulsars
4.1.3.1 Caractéristiques

Les nébuleuses de pulsars (ou PWN pour Pulsar Wind Nebulae) forment la classe de sources
galactiques observées au TeV la plus importante, avec environ 30 sources clairement identifiées
soit 40% des sources galactiques.

Ce sont des objets complexes car ils dépendent des caractéristiques du pulsar responsable
de l'injection de particules énergétiques et de 'environnement dans lequel les nébuleuses vont
se développer au sein de restes de supernovae. Pour une revue détaillée de ces objets, le lecteur
pourra se référer a [Gaensler 2006].

Les nébuleuses de pulsars se forment lorsque le vent provenant des pulsars se propage dans
le milieu environnant, parfois a I'intérieur des vestiges de supernovae dont I’explosion a créé le
pulsar. L’étude de ces objets fournit des informations sur la composition du vent, I'histoire de
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I'injection des particules au niveau du pulsar ainsi que les caractéristiques du milieu dans lequel
la nébuleuse se développe. Les caractéristiques spectrales observées dans toute la gamme de
longueurs d’onde, de la radio au TeV, vont permettre de contraindre I’évolution de la nébuleuse,
la densité et la composition des éjectas, la géométrie des pulsars et le devenir des particules
accélérées dans ces systémes.

L’accélération des particules au sein des PWNs peut avoir lieu a différents niveaux :

e dans la magnétosphére du pulsar (voir annexe A),
e dans le vent stri¢ du pulsar par reconnexion magnétique (voir section 2.1),

e au niveau du choc terminal (accélération dans une onde de choc relativiste ou par
reconnexion forcée), voir chapitre 2 pour plus de détails.

Nous verrons tout d’abord les mécanismes d’émission associés aux nébuleuses de pulsar
puis les modéles d’évolution considérés dans ces objets. Enfin nous examinerons le cas de la
nébuleuse du Crabe, source célébre puisqu’elle fut utilisée jusqu’a présent comme chandelle
standard en astronomie gamma.

Mécanismes d’émission

Les mécanismes a l'origine de I’émission provenant de ces objets sont d'une part les pertes
par rayonnement synchrotron des électrons dues au champ magnétique présent dans la nébu-
leuse, qui dépend notamment de la nature du vent injecté et de la taille de la nébuleuse. Cette
émission s’étend de la radio au rayons X. D’autre part, la diffusion des électrons accélérés sur
les photons du fond ambiant produit une émission Compton inverse observable a haute énergie
(GeV-TeV).

Les modéles d’accélération de particules au niveau du choc terminal prédisent égale-
ment la présence importante de protons relativistes dans le vent des pulsars [Hoshino 1992,
Gallant 1994|. Ces protons sont difficiles & détecter en ’absence de matiére dense pouvant ser-
vir de cible au sein des PWN. Cependant ils peuvent malgré tout interagir avec des photons
diffus ou avec le gaz thermique des éjectas du SNR, créant des pions neutres et chargés. Ces
derniers vont ensuire produire des électrons secondaires en se désintégrant. Ces électrons secon-
daires peuvent étre observés au travers de leur rayonnement synchrotron et Compton inverse
notamment dans les objets plus vieux, témoignant de la présence des protons accélérés au sein
des PWNs [Amato 2003].

La prise en compte des observations multi-longueurs d’onde est cruciale afin de bien com-
prendre les mécanismes a ’oeuvre dans ces objets. L’expansion de la nébuleuse et des particules
responsables de ces émissions sont également & considérer, surtout dans le cas des nébuleuses
agées dont ’émission en rayons X est tres atténuée contrairement a I’émission a haute énergie,
comme nous allons le voir par la suite. De plus, le spectre des particules de plus basse éner-
gie et qui perdent leur énergie moins rapidement contient I’histoire des nébuleuses ainsi que
des signatures des caractéristiques initiales de l'injection. Leur étude a donc une importance
particuliére.

Les nébuleuses de pulsar ont souvent une structure complexe qui peut avoir plusieurs ori-
gines possibles dont I’évolution a long terme de la nébuleuse. Par exemple, lorsque le choc retour
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du SNR va comprimer le PWN, le champ magnétique va augmenter et induire une période de
perte d’énergie rapide par rayonnement synchrotron pour les particules les plus énergétiques,
et ainsi augmenter la population d’électrons de plus basse énergie présents dans la nébuleuse.

Dans la suite, nous allons voir plus en détail I’évolution dynamique et spectrale de ces objets
au cours du temps.

4.1.3.2 Les modéles d’évolution des PWNs

Dynamique des PWNs

L’évolution de la nébuleuse confinée dans le SNR est déterminée par le taux d’injection du
pulsar et par la densité et la structure de la matiére éjectée dans laquelle elle se développe. La
position du pulsar par rapport au centre du SNR dépend de sa vitesse propre, qui a pu subir
une accélération dans une direction donnée au moment de ’explosion de la supernova, ainsi
que de la densité du milieu ambiant.

Au début de la vie du PWN, l'onde de choc du SNR se propage librement & une vitesse
d’environ (5-10)x10% km/s, ce qui est beaucoup plus rapide que les vitesses typiques de pulsar
de l'ordre de 400 & 500 km /s. Par conséquent, dans les nébuleuses jeunes, le pulsar est généra-
lement localisé au centre du SNR. Mais 'onde de choc va étre ralentie par la suite, a partir de
la phase de Sedov (comme on I'a vu en section 4.1.1.1), et le pulsar va éventuellement pouvoir
s’échapper du SNR si sa vitesse est suffisante.

Le vent énergétique du pulsar est injecté a I'intérieur du SNR en formant une bulle a haute
pression qui se propage a une vitesse supersonique dans les éjectas environnants, formant donc
un choc. On suppose que la luminosité fournie par le pulsar est donnée par [Gaensler 2006] :

. . t n
E=Ey(l+—) 1 (4.11)
To
ou P
To=—12 (4.12)
(n — 1)P0

E est la perte d’énergie liée au freinage, 7y le temps caractéristique correspondant, Fy et
Py sont la période initiale et sa dérivée, et n est I'indice de freinage. Le pulsar fournit une
énergie a peu prés constante jusqu’au temps 7y ou I’énergie fournie commence a diminuer assez
rapidement. Dans ’hypothése d’une symétrie sphérique, le rayon du PWN va évoluer comme
[Chevalier 1978 :

RPWN >~ 1.5E01/5

By M P00 (4.13)
ol Fgy est I'énergie libérée par la supernova et M,; la masse de matiére éjectée. Par conséquent,
dans un premier temps la taille du PWN augmente avec le temps. Au-dela de la nébuleuse,
I’onde de choc du SNR se propage librement dans le milieu interstellaire en formant une coquille
de gaz chaud comprimé. La figure 4.10 montre I’évolution des rayons du SNR et du PWN en
fonction du temps, les lignes pointillées bleue et rouge représentant I’évolution du rayon du
SNR et du PWN respectivement, dans la premiére phase de la nébuleuse en expansion libre.
On voit que dans ces conditions, compte-tenu de 1’évolution des rayons respectifs, la taille du
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PWN devrait dépasser celle du SNR au bout d’un certain temps. Cependant, la nébuleuse va
connaitre une période de compression qui va modifier ce scénario.

Lorsque 'onde de choc du SNR a balayé une masse de matiére interstellaire de 1'ordre de
la masse des éjectas, un choc retour est créé et se propage vers la nébuleuse (c’est le début de
la phase de Sedov). L’expansion du PWN va alors ralentir, freinée par I'onde de choc retour.
L’interface entre le PWN et le choc retour est soumis a des instabilités de Rayleigh-Taylor, ce
qui provoque une structure filamentaire ot les éjectas denses sont mélangés au fluide relativiste
au niveau du choc terminal [Blondin 2001].

La pression du choc retour ainsi créé va comprimer la nébuleuse, et sa taille va fortement
diminuer, comme on peut le voir sur la figure 4.10, ou les lignes continues représentent
I’évolution des rayons respectifs correspondant au ralentissement de I’expansion du SNR et
Ieffet du choc retour sur le PWN. Le rayon du PWN va donc décroitre jusqu’au moment ot la
pression dans la nébuleuse sera suffisante pour rebondir. Cette compression du PWN a pour
effet d’accroitre le champ magnétique présent dans la nébuleuse, ce qui va engendrer une perte
rapide d’énergie par rayonnement synchrotron pour les particules les plus énergétiques. Le
pulsar continue a injecter des particules énergétiques et a alimenter la nébuleuse mais seules
les particules les moins énergétiques seront témoins de la nébuleuse avant sa compression par
le choc retour.

Lorsque le pulsar s’est beaucoup déplacé par rapport au centre du SNR, ou si le SNR se
propage dans un milieu non uniforme, le choc retour va interagir asymmeétriquement avec le
PWN. Cette interaction complexe va déformer fortement la nébuleuse qui peut s’en trouver
trés décalée par rapport a la position du pulsar.

Lorsque le PWN est beaucoup plus agé, il peut atteindre des tailles trés grandes, le champ
magnétique qui y régne est donc tres réduit et I’émission synchrotron des particules accélérées
devient quasi-nulle. La nébuleuse n’est donc plus visible en rayons X et est observable
uniquement & haute énergie correspondant a l’émission Compton inverse. On appelles ces
objets des nébuleuses “reliques”. Quelques exemples de PWNs observés au TeV par H.E.S.S.
mais sans contrepartie en rayons X sont donnés dans |Lemiere 2008]. Nous allons voir plus
précisément 1’évolution des caractéristiques spectrales des PWNs dans la section suivante.

Evolution spectrale
Le spectre de particules injectées par les pulsars est souvent décrit par une loi de puissance
telle que [Slane 2010b] :

Q(E.,t) = Qo(t) <%) B (4.14)

Cependant, des études au niveau du choc terminal ont montré que le spectre a l'injection
peut présenter des coupures et différer notablement de la simple loi de puissance [Slane 2008|.
Des simulations de chocs relativistes viennent confirmer ce résultat, montrant que l'injection
produit une distribution Maxwellienne de particules accélérées avec une queue non thermique
en loi de puissance |Spitkovsky 2008|.

Les électrons accélérés par les pulsars ont des énergies comprises entre 1 GeV et 1 PeV
environ |[Kargaltsev 2010]. Par conséquent, le spectre d’émission de ces particules comprend
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FIGURE 4.10 — Evolution des rayons du SNR (en bleu) et du PWN (en rouge) en fonction du
temps. Les lignes pointillés correspondent a [’évolution en expansion libre dans la premiéere phase
de la nébuleuse, pour deux valeurs de densité interstellaire ng et d’énergie fournie par le pulsar
Ey. Les lignes continues correspondent a [’évolution prédite par le modéle de [Gelfand 2009] avec
les valeurs EO = 10% erg/s, Mg; = 108Mg, ng = 0.1em™2 et Egy = 10%erg. Lorsque le SNR
atteint la phase de Sedov, le choc retour se forme et se propage vers la nébuleuse, comprimant
cette derniere. Au bout d’un certain temps, la pression dans la nébuleuse est suffisante pour
lui permettre de “rebondir” et de se développer a nouveau au sein du SNR. Figure issue de
[Slane 2010a/.

un pic de rayonnement synchrotron des ondes radio aux rayons X di au champ magnétique
présent dans la nébuleuse qui dévie les électrons chargés. Ces électrons vont aussi étre diffusés
sur les photons ambiants (CMB, synchrotron, IR, X thermiques,...) et produire une émission
Compton inverse a plus haute énergie (GeV/TeV). Ces caractéristiques sont visibles sur la
figure 4.11. Comme on I’a vu dans la section précédente, le champ magnétique diminue lorsque
le rayon du PWN augmente, ce qui a pour effet de diminuer le rayonnement synchrotron au
cours du temps. De plus, les électrons responsables du synchrotron observé en rayons X sont les
plus énergétiques et perdent donc leur énergie plus rapidement, accentuant cet effet. Pendant
ce temps, le PWN continue a accélérer efficacement les particules, et celles-ci sont confinées
dans la nébuleuse a cause du choc terminal. Par conséquent, le nombre d’électrons accélérés
augmente ainsi que I'émission Compton inverse par la méme occasion (voir figure 4.11).

Cependant, comme on I’a vu précédemment, lorsque le choc retour va comprimer la né-
buleuse, le champ magnétique va considérablement s’accroitre et engendrer une augmentation
soudaine de perte d’énergie par émission synchrotron pour les particules les plus énergétiques.
Ensuite, quand la nébuleuse va se développer a nouveau, le champ magnétique décroit et I’émis-
sion IC devient progressivement prépondérante. Ainsi, pour les nébuleuses agées, cette émission



72 CHAPITRE 4. LES SOURCES GAMMA

_8 T T T T I T T T T I T T T T T T I T T T T
’T‘ B 4
(7] | _
g -10 [ -
Q n -
=71
S - -
L
s L _
312 -
fr,
- L 4
) y
3 - |
_14 1 L ‘.' I/I | 1 L [ 1 L 1 1 ‘ L 1 1 1 I 1 1 1 L
-15 -10 -5 0 5 10

Log Photon Energy (MeV)

FIGURE 4.11 — Spectre d’émission caractéristique des PWN (4 gauche le pic synchrotron et
I’émission Compton inverse & droite) pour différents dges du PWN : 1000 ans (ligne continue),
2000 ans (pointillés rouges) et 5000 ans (tirets bleus). L’effet du choc retour du SNR sur le
PWN a lieu apres et n'est pas pris en compte ici. Figure issue de [Slane 20100].

devient la signature la plus facile a détecter puisque le rayonnement synchrotron a quasiment
disparu a cause du champ magnétique trés faible.

L’étude de la taille des nébuleuses observées au TeV et en rayons X nous apporte des
informations sur la propagation des particules a 'origine de I’émission observée et leur histoire.
La taille des nébuleuses au TeV augmente avec I’age du pulsar alors que celle des nébuleuses X
décroit. Ainsi, pour les pulsars d’environ 10 kyr, la taille des PWN au TeV est de 100 & 1000 fois
plus importante que les PWN X, alors que la différence est d’un facteur 1-10 pour les pulsars
plus jeunes [Kargaltsev 2010]. Cette observation suggéere que les électrons refroidis et plus ageés
qui émettent en radio par rayonnement synchrotron et au TeV par IC se sont propagés loin du
pulsar par diffusion ou advection comparés aux électrons fraichement injectés responsables de
I’émission en X.

4.1.3.3 La nébuleuse du Crabe

La nébuleuse du Crabe (voir figure 4.12) est la source gamma la plus célébre pour
différentes raisons. Elle a en effet été la premiére source au TeV observée par le télescope
Whipple [Weekes 1989| grace a la technique d’imagerie Tcherenkov (voir chapitre 5). Cette
détection a ensuite été confirmée par le réseau THEMISTOCLE [Baillon 1993] mesurant le
front d’onde Tcherenkov. Elle a également servi de “chandelle standard” pour les satellites en
rayons X et gamma ainsi que pour les observatoires Tcherenkov étant donné sa luminosité trés
importante et sa stabilité.

Cette nébuleuse est le vestige d’une supernova historique observée en 1054 par les astro-
nomes chinois. Elle se situe & une distance d’environ 2 £ 0.2 kpc et son émission en dessous
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FIGURE 4.12 - Image composite de la nébuleuse du Crabe (figure tirée de [Slane 2010b]). L’émis-
sion en rayons X vue par Chandra est en bleu et montre une structure en tore avec des jets.
L’tmage optique (HST) en rouge et jaune montre une structure filamentaire de la nébuleuse
et l’émission infrarouge vue par Spitzer est en wviolet, elle domine les régions éxtérieures de la
nébuleuse et coincide avec I’émission optique.
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de 100 MeV est dominée par une nébuleuse synchrotron tres brillante alimentée par le pul-
sar le plus énergétique de la Galaxie, PSR B0531-+21. Ce dernier a une période de 33 ms et
E~ 5 x 10% erg s~! [Aharonian 2006c|. De part sa nature de chandelle standard et sa lumi-
nosité importante dans toutes les longueurs d’onde, le Crabe a été observé par de nombreux
télescopes et satellites, ce qui en fait la source gamma la mieux étudiée. Cependant il n’est
pas forcément représentatif de toutes les PWNs et réserve encore de nombreuses surprises aux
astronomes.

La distribution spectrale en énergie de la nébuleuse non thermique (figure 4.13) réveéle les
deux composantes principales des PWNs : un pic synchrotron dominant aux basses fréquences
et un deuxiéme pic & plus haute énergie di a la diffusion Compton inverse des électrons sur
les photons du CMB, du fond diffus IR et des photons synchrotron produits par ces mémes
électrons (rayonnement SSC). La population d’électrons responsable de ces processus d’émission
devrait atteindre des énergies d’au moins 10'° eV.
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FIGURE 4.13 — Distribution spectrale en énergie de la nébuleuse du Crabe (figure tirée de
[Horns 2004]). La modélisation totale est représentée par la ligne continue en gras et com-
prend les contributions dues au synchrotron (ligne en tirets épais), une composante thermique
(pointillés), synchrotron non thermique additionnel (tirets) et Compton inverse pour les hautes
énergies.

La distribution spectrale en énergie mesurée permet de mettre des contraintes sur I'intensité
du champ magnétique de la nébuleuse qui devrait étre comprise entre 100 uG et 200 uG
d’aprés [Abdo 2010b]. Ces récents résultats sont en accord avec la valeur de 140 uG obtenue
par [Horns 2004|.

La nébuleuse du Crabe présente une morphologie particuliére en fonction de la longueur
d’onde observée due aux différents mécanismes d’émission (voir figure 4.12). L’image en
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optique et infrarouge révéle des filaments dans les parties internes du SNR. En rayons X par
contre, I’émission synchrotron provenant du vent du pulsar présente un tore et une structure
en jets de part et d’autre de ce dernier. Des simulations MHD ont permis de reproduire
cette structure lorsque ’on introduit une anisotropie qui rend le choc terminal non sphérique
| Komissarov 2003]. Les “méches” observées ont aussi pu étre reproduites a I'aide de simulations
MHD axisymeétriques relativistes [Camus 2009).

Emission pulsée du Crabe

Les pulsations du Crabe ont été observées de la radio aux rayons gamma (voir figure 4.15).
[’émission pulsée au-dessus de 100 MeV mesurée par le satellite Fermi semblait montrer une
coupure exponentielle autour de 6 GeV [Abdo 2010b|. Cependant, la détection récente d’émis-
sion pulsée au-dela de 100 GeV par les réseaux de télescopes Tcherenkov VERITAS et MAGIC
[Aliu 2011, Aleksi¢ 2011b| a bouleversé la compréhension des mécanismes a Porigine de cette
émission. Le spectre a haute énergie combinant les données Fermi et VERITAS/MAGIC est
bien représenté par une loi de puissance brisée [Aliu 2011] (voir figure 4.14).

~ 107 : ;
(7] E i ;
% d d :
E - 5 5
o 4 3
> O Fomerere e
£ E : :
w - : ;
=] I ! g
[ = g : :
ed .5 : :
W 107 - [ ] Fermi (Abdo etal, 2010) oM IR en M B Tt
= +* MAGIC (Aliu et al. 2008) o x
= | | MAGIC (Aleksic et al. 2011) ; i
B v MAGIC (Aleksic et al. 2011) £
B & VERITAS, (Aliu et al. 2011) T
10-6 — Fa¥ MAGIC (Albert et al. 2008) SR (IS, O
E * CELESTE (De Maurois et al. 2002) :
= o STACEE (Oser et al. 2001) :
f— o] HEGRA (Aharonian et al. 2004)
— [+ ‘Whipple (Lessard et al. 2000) it ¥
gl Broken power law fi L I L e Eo
E = = Exponential cutoff fit
C | L el PR R A | Ll

(]

10° 10° 10° 10!
Energy (MeV)

FIGURE 4.14 — Spectre a haute énergie de I’émission pulsée du pulsar du Crabe. La ligne tiretée
représente le fit des données Fermi avec une loi de puissance et une coupure exponentielle a 6
GeV. La ligne en trait plein correspond a la loi de puissance brisée obtenue entre les données
de Fermi et celles des réseaur VERITAS et MAGIC. Figure issue de [Holder 2012/

Par conséquent, soit les modéles d’émission a haute énergie des pulsars sont a revoir, soit
il faut ajouter une composante additionnelle non reliée a 1’émission observée au MeV et au GeV.

Une chandelle pas si standard...

En 2011, I'annonce de la variabilité du Crabe au dessus de 100 MeV par AGILE
[Striani 2011 et ensuite confirmée par Fermi [Abdo 2011] a bouleversé la communauté des
hautes énergies : la chandelle standard ne 1'était plus! Pendant ces “flares” (émissions accrues)
trés courts (16, 4 et 9 jours), le flux de rayons gamma a été multiplié par un facteur 4, 6 et 14
respectivement. Comme les temps de refroidissement associés aux processus bremsstrahlung et
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FIGURE 4.15 — Courbes de lumiére de I’émission du pulsar du Crabe a différentes longueurs
d’onde (figure tirée de [Abdo 2010b]).
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Compton inverse sont beaucoup plus longs que la durée des flares, I’émission gamma observée
ne doit pas étre due a ces processus. La durée trés courte des flares implique donc que les rayons
gamma émis proviennent d’électrons d’environ 10! eV dans une région de taille inférieure a
0.014 pc [Abdo 2011] et probablement par rayonnement synchrotron.

De plus, la variabilité concerne seulement les énergies en-dessous du GeV et ne devrait pas
affecter les plus hautes énergies (voir figure 4.16). En effet I’émission au TeV est due au processus
de diffusion Compton inverse sur les photons diffus de basse énergie. Malheureusement, aucun
réseau de télescopes atmosphériques n’a pu observer la nébuleuse du Crabe durant ces flares
car ils ont eu lieu pendant la pleine Lune. Cependant, une indication de 'augmentation du flux
a 3 déviations standards a été annoncée par le détecteur ARGO-YBJ [Di Sciascio 2011].
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FIGURE 4.16 — Distribution spectrale a haute énergie de la nébuleuse du Crabe. Les triangles
roses sont les points obtenus par Fermi pendant le troisieme flare. La ligne tiretée bleue repré-
sente la modélisation obtenue en ajoutant des électrons & 10Y eV émettant un rayonnement
synchrotron et leffet attendu a trés haute énergie pour ’émission Compton inverse sur les
photons produits via le processus SSC. Crédit : D. Horns.

En paralléle de ces flares observés en dessous du GeV, une variation de I'intensité du flux me-
suré en rayons X durs et gamma mous a été observée sur des échelles de temps plus longues. Une
diminution du flux d’environ 7% sur 3 ans a été observée autour du keV par les satellites Swift,
RXTE, INTEGRAL, ainsi que dans 'instrument GBM du satellite Fermi [Wilson-Hodge 2011|.
Cette diminution du flux semble provenir de la nébuleuse du Crabe et découlerait d’une varia-
tion de Defficacité de I'accélération ou du champ magnétique au sein de la nébuleuse ou bien
d’une diminution du E du pulsar.
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4.1.4 Systémes binaires

Un systéme binaire est, par définition, composé de deux étoiles orbitant I'une autour de
lautre. C’est une configuration assez courante car environ 30% des étoiles de notre Galaxie
appartiennent a ce type de systéme [Lada 2006|. Cette proportion dépend néanmoins fortement
du type spectral de I’étoile compagnon, elle monte a 70% pour les binaires avec une étoile de
type G par exemple |Duquennoy 1991|. Les binaires qui nous intéressent particuliérement en
astronomie gamma sont les systémes constitués par un objet compact (étoile a neutron ou trou
noir) et par une étoile massive géante, appelée le compagnon. L’objet compact va accréter la
matiére du compagnon et ce type de systéme est susceptible d’émettre en rayons X ou gamma.

Dans le cas particulier o 'objet compact est un trou noir, on appelle ce systéme “micro-
quasar” a cause de la similitude de ces objets avec les quasars (détaillés dans la section 4.2.1.1),
mais a plus petite échelle. En effet les microquasars comportent des jets de part et d’autre de
leur disque d’accrétion, tout comme les quasars. Dans ce cas, le réservoir d’énergie est gravita-
tionnel et les particules sont potentiellement accélérées dans les jets. Lorsque 1'objet compact
est une étoile a neutrons, le vent du pulsar va interagir avec celui de 1'étoile massive, créant
des ondes de choc dans lesquelles les particules peuvent étre accélérées.

Dans les deux cas, les modéles prédisent donc une émission gamma due a la diffusion
Compton inverse des particules accélérées sur les photons ambiants (notamment ceux
produits par D’étoile compagnon). Une caractéristique importante de ce type d’objet est
la variabilité qu’ils présentent a cause de la position relative variable des deux astres
comparée a l'observateur. En effet l'efficacité de l'accélération des particules chargées, la
section efficace d’interaction avec les photons ambiants ainsi que les phénoménes d’absorption
locale dépendent de cette position relative. Cette variabilité nous apporte des informations
sur la nature des particules accélérées, leur site d’accélération et les processus d’émission en jeu.

Jusqu’a présent seulement quatre systémes de ce type ont été clairement identifiés en rayons
gamma. Le premier a avoir été découvert au TeV est PSR B1259-63 [Aharonian 2005b|. Puis
ont suivi les découvertes de LS 5039 [Aharonian 2006a] par la collaboration H.E.S.S. également,
LSI+61°303 par MAGIC et VERITAS [Albert 2009, Acciari 2009b] et plus récemment HESS
J0632+4-057, source au début non identifiée [Aharonian 2007¢| et dont la variabilité a été mise
en évidence par la suite [Acciari 2009a]. Dans la suite, nous allons nous intéresser plus par-
ticulierement au sytéme binaire LS 5039 pour illustrer certaines propriétés de ce type de source.

LS 5039

Ce systéme est constitué d’un objet compact (étoile & neutrons ou trou noir) orbitant
autour d’une étoile massive de type O6.5V d’environ 23 Mg avec une période de 3.9 jours
[Casares 2005]. Cette courte période orbitale convient particuliérement a des observations a trés
haute énergie. L’émission au TeV est périodique et le maximum se situe lors de la conjonction
inférieure, correspondant au moment ou l'objet compact est situé devant 1’étoile massive, les
deux étant alignés le long de la ligne de visée (voir figures 4.17 et 4.18). L’indice spectral
correspondant varie également, comme on peut le voir sur la figure 4.18. Le spectre est plus
dur au moment du maximum d’émission et devient plus mou lors du minimum.
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FIGURE 4.17 — Géométrie orbitale du sytéme LS 5039 (figure tirée de [Aharonian 2006a]). Les
configurations particuliéres (périastron, apastron, conjonctions inférieures et supérieures) sont
représentées avec les phases orbitales ¢ associées. L’absorption des rayons gamma au TeV par
interaction avec les photons de [’étoiles compagnon et création de paires est plus importante
lorsque 'objet compact est proche de [’étoile et que l’angle 6 est grand, donc au moment de la
conjonction supérieure pour cette configuration [Dubus 2008].

Cette source a égalément été détectée au GeV par Fermi, mais le flux observé semble
étre anti-corrélé avec celui au TeV. En effet le maximum d’émission a lieu au moment de la
conjonction supérieure, quand 'objet compact est derriére son compagnon massif [Abdo 2009c¢|.

Ce type de comportement a été reproduit par des modéles leptoniques impliquant des
électrons accélérés par 'objet compact et émettant au TeV par diffusion Compton inverse sur
les photons produits par I’étoile compagnon [Dubus 2006, Dubus 2008]. En effet, le spectre
Compton inverse dépend de I'angle 6 entre le photon entrant et celui sortant dans le référentiel
propre de I'électron. Comme cet angle change au cours de l'orbite par rapport a I’'observateur,
on s’attend a avoir un spectre plus dur au moment de la conjonction inférieure, mais un flux plus
faible au TeV. L’intensité de I’émission observée dépend également de ’absorption des gammas
par création de paires en interagissant avec les photons stellaires. Ainsi dans la conjonction
supérieure les gamma au TeV vont étre absorbés mais pas ceux au GeV, ce qui expliquerait
I’anti-corrélation observée.
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FIGURE 4.18 — Modulation du flux au-dessus de 1 TeV (en haut), de lindice obtenu dans
Uhypothése d’une loi de puissance (milieu) et de la normalisation correspondante (en bas) de
[’émission provenant du systéme binaire LS 5039 en fonction de la phase orbitale ¢. Les données
sont répétées sur deux cycles pour une meilleure visibilité. Figure issue de [Aharonian 2006a).
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4.1.5 Le centre galactique

Comme on l'a vu au chapitre précédent, le centre galactique est une cible potentielle
pour la recherche de signatures d’annihilation de particules de matiére noire. Une source
au TeV a été observée au niveau du centre galactique par différents réseaux de télescopes
|Kosack 2004, Albert 2006|, mais plusieurs contreparties a l'origine de cette source sont
possibles. En effet cette région centrale est trés complexe a cause de la forte superposition de
sources. Le trou noir supermassif au centre de la Galaxie, Sgr A*, pourrait étre effectivement
a l'origine de ’émission gamma observée via l'annihilation de WIMPs, mais la nébuleuse de
pulsar G359.95-0.04 et le reste de supernova Sgr A East pourraient aussi étre des contreparties
sérieuses ainsi que les nuages moléculaires géants présents dans cette région |Tsuboi 1999].

[’étude du centre galactique réalisée par H.E.S.S. montre que I’émission est dominée par
une source brillante centrale, HESS J1745-290, et comporte également une émission diffuse plus
faible s’étendant dans la direction du plan galactique [Aharonian 2006b]. L’émission diffuse
coincide avec un complexe de nuages moléculaires géants dans la partie centrale de la galaxie
et qui sont des cibles potentielles pour la production de pions neutres par les rayons cosmiques
hadroniques. La source centrale est ponctuelle et légérement décalée du reste de supernova Sgr
A East vu en radio, rendant cette contrepartie moins probable [Acero 2010].

L’étude détaillée de I’émission provenant du centre galactique a toutefois permis de

mettre des contraintes sur la section efficace d’interaction des particules de matiére noire
|Abramowski 2011b)].

4.1.6 Amas globulaires

Les amas globulaires sont des amas d’étoiles massives trés denses situés dans le halo galac-
tique. Ces amas sont des cibles privilégiées pour la recherche d’annihilation de particules de
matiére noire car ils sont susceptibles d’avoir été créés dans des mini-halos de matiére noire
avant la formation des galaxies [Peebles 1984]. Cependant, la forte concentration en étoiles
massives implique un taux important de supernovae et de création de pulsars qui peuvent
également étre a l'origine d’une émission gamma. Terzan 5 est pour l'instant le seul amas glo-
bulaire qui pourrait constituer une contrepartie possible d’une source gamma [Domainko 2011].
Si I’émission au TeV provient bien de cet objet, elle est probablement reliée & la population im-
portante de pulsars millisecondes de cet amas qui est susceptible de fournir une grande quantité
de leptons accélérés émettant & haute énergie [Venter 2009].

4.1.7 L’émission diffuse

La carte du ciel vue par le satellite Fermi au-dessus de 300 MeV montre clairement une
émission diffuse le long du plan galactique, qui est encore plus visible aprés soustraction des
sources (voir figure 4.19). Cette émission diffuse résulte de I'interaction des rayons cosmiques
chargés avec la matiére atomique et moléculaire ainsi que des photons diffus présents dans la
Galaxie.



82 CHAPITRE 4. LES SOURCES GAMMA

FIGURE 4.19 — En haut : carte du ciel en nombre d’événements vue par le détecteur Fermi-LAT
au-dessus de 300 MeV aprés 2 ans de prise de données. Au centre : sources du catalogue Fermi
2FGL [Nolan 2012]. En bas : émission diffuse restante aprés soustraction des sources et du
bruit de fond isotrope. Crédit : J.-M. Casandjian.
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Différents processus de radiation vont étre responsables de 1’émission diffuse observée a
différentes énergies [Aharonian 2000] :

e 1 MeV < E < 100 MeV : le rayonnement de freinage (bremsstrahlung) d’électrons d’éner-
gie inférieure a 1 GeV est majoritaire dans cette bande d’énergie, mais la contribution de
la diffusion Compton inverse d’électrons de plus haute énergie est non négligeable.

e 100 MeV < E < 100 GeV : la contribution hadronique via la création de pions neutres
est dominante dans cette bande d’énergie.

e E > 100 GeV : la diffusion Compton inverse d’électrons et la désintégration de pions
neutres ont chacune une contribution comparable.

4.2 Sources extragalactiques

4.2.1 Galaxies a noyau actif

Environ 1% des galaxies possédent un noyau actif, une région compacte trés lumineuse due
a la présence d’un trou noir supermassif (de 'ordre de 10° My,). Ces galaxies sont couramment
appelées AGN pour Active Galactic Nuclei. 10% de ces AGN présentent des jets relativistes
alimentés par I'accrétion de la matiére contenue dans le disque de la galaxie par le trou noir
supermassif. Ces objets vont avoir différentes propriétés observationnelles en fonction de leur
orientation par rapport a ’observateur (voir figure 4.20) et ont donc été classés en différentes
catégories avant d’étre finalement unifiés [Urry 1995]. Les deux principales catégories sont dé-
crites dans la suite.

4.2.1.1 Blazars

Les blazars sont des AGNs dont les jets sont alignés avec la ligne de visée de 'observateur.
Ces objets sont trés intéressants pour l'astronomie gamma a cause des effets de faisceaux
relativistes ayant un facteur de Lorentz élevé. L.’émission gamma et la luminosité de ces objets
s’en trouvent considérablement accrues.

Le premier blazar découvert au TeV a été Markarian 421 par l'observatoire Whipple
[Punch 1992]. Le spectre électromagnétique des blazars présente une structure a deux pics :
le premier a basse fréquence attribué a ’émission synchrotron d’électrons accélérés dans les
chocs présents dans les jets et le second a plus haute énergie au Compton inverse de ces mémes
électrons.

Les blazars sont divisés en deux grandes classes : les FSRQs (Flat Spectrum Radio Quasars)
qui présentent des raies dans leur spectre optique, et les BL Lacertae (ou BL Lac) qui n’en
présentent quasiment pas. Il est donc trés difficile d’estimer le redshift (décalage vers le rouge)
de ces derniers. Ces deux classes présentent également des caractéristiques différentes au niveau
de la position et de l'intensité des pics synchrotron et Compton inverse observés (voir figure
4.21). Cette séquence de différents types de blazars a conduit a I’élaboration de la théorie
d’unification qui postule que ces différentes classes correspondent a différentes phases de la vie
des blazars [Fossati 1998, Ghisellini 1998].
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FIGURE 4.20 — Schéma d’une galazie a noyau actif. Lorsque la ligne de visée de 'observateur
est alignée avec le jet, on classe l’objet comme un blazar, qui peut étre BL Lac ou FSRQ en
fonction de leur spectre optique. Lorsque ['observateur n’est pas aligné avec le jet, on parle de
radiogalazies dont il existe également plusieurs sous-classes.

Comme le spectre des BL Lac s’étend a plus haute énergie, ils constituent la majorité des
AGNs détectés au TeV. Cependant, certains FSRQs ont également été observés a trés haute
énergie comme 3C 279, dont le redshift est mesuré a z=0.5362 et correspond donc au FSRQ le
plus distant vu au TeV [Aleksi¢ 2011a|. Plus récemment, la détection du BL Lac KUV 00311-
1938 par les télescopes H.E.S.S. [Becherini 2012] pourrait en faire I'objet le plus distant vu au
TeV avec un redshift estimé a z—0.61 [Piranomonte 2007].

Grace a son bon recouvrement du ciel, le satellite Fermi convient particuliérement a I’obser-
vation d’AGNs. C’est le type de source majoritaire du catalogue Fermi 2FGL qui en comporte
plus de 800 sur prés de 1900 objets [Nolan 2012]. Les indices spectraux d’AGNs mesurés par
Fermi peuvent étre utilisés pour sélectionner des AGNs candidats détectables au TeV. En effet
les indices les plus durs mesurés au GeV correspondent a des blazars de type BL Lac dont
I’émission s’étend a plus haute énergie. Un certain nombre de sources a ainsi pu étre découvert
par les télescopes Tcherenkov au TeV, comme PKS 14244240, RBS 0413 ou PKS 0447-439
[Sanchez 2010].

La plupart des AGNs détectés au TeV présentent une grande variabilité. L’échelle caracté-
ristique de temps peut varier de ’année a la minute et le flux observé peut changer d’un ordre
de grandeur ou plus [Holder 2012|. La variabilité observée peut étre utilisée pour contraindre
la taille de la région d’émission qui dépend du facteur Doppler d. L’étude de la variabilité de
Markarian 421 a par exemple ainsi suggéré une taille de 'ordre de celle du systéme solaire pour
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FIGURE 4.21 — Séquence obtenue & partir d’observations de 126 blazars (tirée de [Fossati 1998]).
Les blazars mesurés sont classés en fonction de leur luminosité en radio (6 5 GHz) et regrou-
pés en 5 intervalles logarithmiques. Les mesures dans toutes les longueurs d’onde sont ensuite
moyennées dans chaque intervalle, conduisant aux 5 différents symboles représentés sur la fi-
gqure. Les courbes superposées sont des approximations analytiques destinées a améliorer la
clarté wisuelle de la figure. Les FSRQ sont plus lumineuxr mais présentent une coupure aux
énergies de l’ordre de quelques centaines de GeV tandis que les BL Lac sont moins lumineux
mais leur spectre s’étend a plus haute énergie. On distingue également plusieurs types de BL
Lac en fonction de la position de leur pic synchrotron : LBL (Low BL) pour les fréquences plus
basses, IBL (Intermediate BL) pour les intermédiaires et HBL (High BL) pour les plus hautes.
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la région d’émission |Gaidos 1996]. Lorsque la variabilité est de 'ordre de la minute pour des
objets lointains, il est également possible de contraindre la violation de I'invariance de Lorentz
prédite dans les modéles de gravité quantique [Biller 1999, Abramowski 2011c|.

Enfin, 'observation d’AGNs au TeV permet d’étudier indirectement le fond diffus extra-
galactique, aussi appelé EBL (voir chapitre 3). En effet les rayons gammas provenant de ces
sources lointaines sont absorbés par les photons de ce fond diffus, ce qui engendre une cou-
pure a trés haute énergie dans le spectre des AGNs observés. Une récente étude portant sur les
AGNs les plus brillants détectés par H.E.S.S. a permi de fournir des contraintes sur 'opacité de
ce fond diffus [Abramowski 2012a] en s’inspirant de la méthode adoptée par le satellite Fermi
|[Abdo 2010a).

PKS 2155-304

LAGN le plus connu de I’hémisphére sud est PKS 2155-304, & cause des nombreuses cam-
pagnes multi-longueurs d’onde dont il a fait I'objet et de son célébre “flare” d’une variabilité
extréme observé en 2006 (voir figure 4.22) [Abramowski 2010]. Une campagne multi-longueurs
d’onde incluant les instruments H.E.S.S., Fermi, RXTE et ATOM a été lancée en 2008 pendant
son état bas [Aharonian 2009a|. La distribution spectrale en énergie obtenue (SED) est repré-
sentée en figure 4.23. Les données sont bien ajustées par un modéle de Synchro-Self Compton
(SSC) a une zone d’émission pour lequel les électrons produisent un rayonnement synchrotron
puis diffusent sur ces photons par Compton inverse.
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FIGURE 4.22 — Flux integré au-dessus de 200 GeV en fonction du temps du blazar PKS 2155-
304 observé par H.E.S.S. lors du “big flare” le 28 juillet 2006. Les bins correspondent a une
durée d’une minute et la ligne pointillée montre la valeur du flur moyen de la nébuleuse du
Crabe en comparaison. Figure issue de [Aharonian 2007a].
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FIGURE 4.23 — Distribution spectrale en énergie de PKS 2155-304. Les carrés rouges sont les
points de mesure ATOM, les points verts et bleus représentent les données Swift et RXTE
respectivement, les contours gris correspondent aux mesures d’EGRET, les points noirs ainsi
que le contour noir proviennent des données Fermi et les points rouges des données H.E.S.S..
La ligne bleue continue représente la distribution obtenue avec un modele de SSC a une zone
avec absorption par ’EBL a tres haute énergie et semble bien reproduire les données observées.
La distribution d’électrons considérée consiste en une loi de puissance a trois composantes.
Elle comporte deuz cassures correspondant ¢ des facteurs de Lorentz de v, = 1.4 x 10* et
7o = 2.3 x 10°. Les lignes pointillées noire et rouge correspondent au méme modéle SSC auquel
on a retiré les électrons de plus haute énergie, c¢’est a dire comportant un facteur de Lorentz
v > et y > respectivement. Figure issue de [Aharonian 2009a).
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4.2.1.2 Radiogalaxies

Les radiogalaxies sont des AGNs dont les jets sont visibles de part et d’autre du disque
car ils ne sont pas orientés vers 'observateur. Ces jets sont résolus de la radio aux rayons X,
ce qui permet de corréler la variabilité de 1’émission gamma avec les changements observés
dans la structure des jets aux plus basses fréquences. Trois radiogalaxies ont été vues au TeV
jusqu’a présent : M87, Centaurus A et NGC 1275. Nous allons voir les deux premiers objets
plus en détail en guise d’illustration dans la suite.

X-ray (Chandra)

optical (V band)

radio (6 cm) ! & VLBA (43 GHz)
3, - :

FIGURE 4.24 — Vue d’artiste de la base du jet (dans la région supposée responsable de I’émission
au TeV a partir de contraintes sur la variabilité) et observations a différentes longueurs d’onde
de la radiogalaxie M87.

MS87

Cette radiogalaxie a été détectée au TeV pour la premiére fois en 2003 par les télescopes
de HEGRA [Aharonian 2003]. Elle est située & une distance de 16.7 & 0.2 Mpc, posséde un
trou noir central d’environ 3 x 10° Mg, et présente un jet formant un angle d’environ 20° avec
la ligne de visée. La source au TeV est trés variable et a notamment montré des épisodes
d’émission accrue en 2005, 2008 et 2010 [Abramowski 2012¢|. La plus courte échelle de temps
mesurée dans la variabilité de M87 correspond & une durée d’un jour environ, ce qui permet de
placer une contrainte sur la taille de la région d’émission a quelques rayons de Schwarzschild 2,

GM
2. Le rayon de Schwarzschild d’un objet de masse M est donné par : Ry =2——.
c
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correspondant donc a la base du jet. Cette région n’est pas résolue en rayons gamma mais
peut étre sondée plus précisément grace aux observations radio et rayons X (voir figure 4.24).

Centaurus A

C’est la radiogalaxie la plus proche de nous, située a une distance de 3.8 Mpc. Elle présente
un jet vu en radio et rayons X (voir figure 4.25) de part et d’autre de son disque d’accrétion qui
émet en optique et en radio (raie a 21cm tragant ’hydrogéne atomique). Elle a été détectée au
TeV avec prés de 120 h d’observation par les télescopes H.E.S.S. [Aharonian 2009b|. Plusieurs
sites ont été proposés pour la production de I’émission gamma : au voisinage du trou noir cen-
tral (dont la masse est d’environ 5 x 10"Mg,), au niveau du jet ou méme au-dela [Stawarz 2006.

CHANDRA X-RAY DSS OPTICAL NRAO RADIO N RAE]{ Rapio

CONTINULM 21-cMm)

FIGURE 4.25 — Image composite de la radiogalaxie Centaurus A vue a différentes longueurs
d’onde. Chaque contribution (rayons X, optique, continuum radio et raie & 21 cm tra¢ant
Uhydrogéne atomique) est montrée séparément en bas.

4.2.2 Galaxies & flambée d’étoiles

Ces galaxies ont un taux de formation d’étoiles trés élevé, qui peut parfois étre di a I'in-
teraction avec une autre galaxie. La densité importante de gaz et de rayons cosmiques dans
ces objets en fait des sites prometteurs d’émission gamma. En effet les hadrons cosmiques vont
interagir avec les protons présents dans le gaz et produire des pions neutres qui se désintégrent
en rayons gamma (voir section 3.2). Deux galaxies a formation d’étoiles ont été détectées
au TeV jusqu’a présent : M82 [Acciari 2009¢| et NGC 253 [Acero 2009|. L’émission observée
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est consistante avec les prédictions de modéles théoriques basés sur 'accélération des rayons
cosmiques au coeur de la galaxie [Lacki 2011] et est compatible avec une origine hadronique
[Abramowski 2012b]. Cependant 1’émission au TeV pourrait aussi provenir d’une population
importante de nébuleuses a vent de pulsar (environ 3 x 10 PWNs seraient nécessaires pour ex-
pliquer le flux gamma observé), ce qui est possible étant donné le taux important de supernovae
dans ce type de galaxie [Mannheim 2010].

4.2.3 Autres sources
Sursauts gamma

Les sursauts gamma (ou GRB pour Gamma-Ray Bursts) sont des bouffées de rayons gamma
apparaissant aléatoirement dans le ciel. Ils sont liés a des explosions extrémement énergétiques
qui ont lieu a des distances trés lointaines (le plus grand redshift mesuré pour un GRB est de
z=8.3 [Chandra 2011]). On les divise généralement en deux groupes en fonction de leur durée :
les sursauts courts (durant quelques secondes maximum) et les sursauts longs (supérieurs a 2
secondes). Il semblerait que ces deux classes résultent de différents types de progéniteurs. Les
sursauts longs sont généralement associés a 'effondrement d’étoiles massives en rotation rapide
créant un trou noir. L’origine des sursauts courts est plus ambigué, mais leur durée tres bréve
laisse entrevoir des progéniteurs trés compacts, les candidats favoris étant les coalescences
d’étoiles a neutrons. Le maximum d’énergie de ces sursauts est situé autour du keV mais
pourrait s’étendre jusqu’au TeV.

La difficulté principale pour observer ces sursauts réside dans leur distribution isotrope
dans le ciel et leur briéveté. Les satellites avec un grand champ de vue sont privilégiés pour
les détecter et vont pouvoir alerter les télescopes a pointé immédiatement aprés I'observation
d’un sursaut.

Certains satellites sont dédiés a I’étude des GRBs, comme le satellite Swift par exemple, qui
les observe en rayons X, UV et en optique. Le satellite Fermi posséde également un instrument
spécialisé dans la recherche de GRBs : le GBM (Gamma-Ray Burst Monitor) qui a permis
de détecter prés de 500 sursauts gamma aprés deux ans d’observation [Paciesas 2012| (voir le
chapitre 5 pour plus de précisions sur ce détecteur).

En étudiant ainsi les propriétés spectrales et temporelles de 17 GRBs observés par I'instru-
ment LAT du satellite Fermi, [Zhang 2011] ont pu ainsi distinguer trois composantes spectrales
différentes (voir figure 4.26) : une composante thermique (II), une composante non thermique
(I) et une troisiéme composante en loi de puissance (III). Cette derniére pourrait s’étendre
jusqu’au TeV et étre observable par les télescopes de type Tcherenkov.

Cependant, outre le caractére transitoire et bref de ces sursauts, il existe une autre difficulté
pour 'observation au TeV : comme les sursauts sont souvent trés lointains leur émission a haute
énergie va étre atténuée par la création de paires sur les photons de 'EBL (voir chapitre 3).
Seuls les sursauts avec un redshift z<<0.5 peuvent donc étre observés.



4.2. SOURCES EXTRAGALACTIQUES 91

| GBM |

T—TTTTT

I

T

Lol

vF,

TSI

L il

" 1 | " 1 " | n
10" 10° 10° 10° 10 10"
E (keV)

FIGURE 4.26 — Schématisation des trois composantes spectrales formant I’émission prompte de
GRBs observés par Fermi [Zhang 2011]. I : composante non thermique, II : composante quasi-
thermique, et III : composante supplémentaire en loi de puissance qui s’étend a plus haute
énergie mais présenterait une coupure dans la gamme en énergie accessible par Fermi (environ

1 TeV).

Matiére noire extragalactique

Comme on I’a vu au chapitre 3, 'annihilation de particules de matiére noire pourrait créer
des rayons gamma. Ainsi certains sites supposés contenir de la matiére noire sont privilégiés
pour la recherche de cette signature particuliére. Outre le centre de la Galaxie mentionné dans
la section 4.1.5, certains sites extragalactiques sont également de bons candidats comme les
galaxies naines sphéroidales du groupe local. En effet, contrairement au centre galactique ou
la superposition de contreparties possibles est importante, ces galaxies sont beaucoup moins
sujettes a la contamination par d’autres sources. Un certain nombre de ces objets a ainsi été
observé mais aucun signal n’a pu étre détecté. Des limites supérieures sur la section efficace
d’annihilation ont donc pu étre déduites de ces observations [Vivier 2011].
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CHAPITRE 5

Les détecteurs en astronomie gamma
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Le domaine gamma, correspondant a des énergies supérieures a 30 MeV environ, présente
des caractéristiques spécifiques qui nécessitent différentes techniques de détection. Une des
limitations & l'observation des rayons gamma provient de leur flux qui dépend de I’énergie
selon une loi de puissance et qui est donc particuliérement faible a trés haute énergie. Par
conséquent, les surfaces de détection doivent étre relativement grandes pour pouvoir observer
suffisamment de gammas et en détecter les sources. Une autre difficulté est liée au fait
que l'atmosphére terrestre est opaque au rayonnement électromagnétique a ces énergies.
Deux solutions sont alors possibles : la premiére nécessite d’observer depuis l'espace grace a
des satellites. Cette solution est parfaitement convenable tant que le flux est suffisamment
important (jusqu’a 100 GeV environ). A plus haute énergie il faut en revanche redescendre
sur Terre et faire de la détection indirecte. Cette technique tire parti des propriétés des
gerbes atmosphériques créées par les gammas a leur entrée dans 'atmosphére. Il existe deux
grands types de détection indirecte : 'observation des particules produites dans la gerbe ou
du rayonnement Tcherenkov qu’elles induisent. Nous verrons les avantages et inconvénients
associés a chaque technique par la suite.

Ces différentes techniques de détection sont complémentaires et présentent I'intérét de cou-
vrir une large bande en énergie permettant d’étudier en détail les processus a 'origine de la
production des rayons gamma. De plus, il existe des zones de recouvrement accessibles par
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différentes techniques (notamment entre 30 et 300 GeV) ce qui permet de faire des vérifications
croisées entre les différents instruments.

Dans ce chapitre, nous allons tout d’abord décrire les expériences en satellite concernant les
plus basses énergies du domaine gamma, puis nous verrons les différents types de détecteurs
au sol. Enfin nous détaillerons les caractéristiques du réseau de télescopes H.E.S.S. dont les
techniques d’analyse et les données seront utilisées dans les chapitres suivants.

5.1 Les satellites

5.1.1 Bref historique

Le premier satellite destiné a observer des rayons gamma est lancé en 1967. Il s’agit de OSO-
3 (Third Orbiting Solar Observatory) [Clark 1968|. Puis SAS-2 (Small Astronomy Satellite 2)
est lancé en 1972 et détecte pour la premiére fois une émission gamma au dessus de 50 MeV
provenant des pulsars du Crabe, de Vela X et de Geminga [Fichtel 1975]. Le satellite COS-B
(COsmic-ray Satellite), opérationnel de 1975 & 1982, a quant a lui permis de produire le premier
catalogue de sources a trés haute énergie avec la détection de 25 sources gamma entre 50 MeV
et 5 GeV [Swanenburg 1981].

Une avancée majeure est ensuite réalisée grace au satellite CGRO (Compton Gamma-
Ray Observatory) lancé en 1991. Ce dernier est composé de quatre instruments permettant
d’observer le ciel de 20 keV a 30 GeV (voir figure 5.1) :

— BATSE (Burst And Transient Source Experiment) de 20 keV a 1 MeV,

— OSSE (Oriented Scintillation Spectrometer Experiment) de 50 keV a 10 MeV,

— COMPTEL (Imaging Compton telescope) de 1 & 30 MeV,

— EGRET (Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope) de 20 MeV a 30 GeV.

GRO Instruments
COMPTEL
_ EGRET

TWO OF EIGHT

FIGURE 5.1 — Schéma des instruments BATSE, OSSE, COMPTEL et EGRET a bord du
satellite CGRO. Crédit : NASA.

Le télescope EGRET, avec sa surface de détection et sa sensibilité de 10 a 20 fois supérieures
aux précédents instruments, a permis de détecter 271 sources gamma au-dela de 100 MeV
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|[Hartman 1999|. Parmi celles-ci, on compte cinq pulsars, de 66 a 93 blazars, le Grand nuage de
Magellan et la radiogalaxie Centaurus A. Environ 170 sources restent néanmoins non identifiées.
La mission prend fin en 2000 et pendant une longue période plus aucun satellite ne prend de
données dans cette bande en énergie. Il faudra attendre 2007 avec le lancement d’AGILE
(Astrorivelatore Gamma a Immagini LEggero) pour observer & nouveau le ciel & haute énergie
[Tavani 2009]. Cet instrument a cependant une sensibilité et une résolution similaires 8 EGRET
et bien inférieures a celles du plus récent satellite Fermi (ex-GLAST), décrit dans la section

suivante.

5.1.2 Fermi

Le satellite Fermi (ex-GLAST pour Gamma-ray Large Area Space Telescope) renommé en
hommage au physicien italien, a été lancé en juin 2008. C’est le dernier en date et le plus
performant. Il comporte deux instruments :

e le LAT (Large Area Telescope), télescope imageur couvrant la bande d’énergie de 20 MeV
a 300 GeV |Atwood 2009,

e le GBM (Gamma-ray Burst Monitor), destiné & observer les sources transitoires comme
les sursauts gammas et sensible aux énergies de 8 keV a 30 MeV |Lichti 2001].

La sensibibilité du LAT est 10 fois supérieure & celle ’EGRET. Son champ de vue couvre
20% du ciel & un instant donné et la totalité du ciel est observée en trois heures. Il observe
85% du temps, en effet son passage au-dessus de ’anomalie sud-atlantique requiert sa désacti-
vation car le flux important de cosmiques dii au faible champ magnétique terrestre risquerait
d’endommager les instruments.

Trajectegraphe

détecteur anticoincidence
(rejet du bruit de fond)

]

t~.. couches de tungsténe
(conversion de paires)

™~ trajectographe

calorimetre
(mesure de l'énergie)

FIGURE 5.2 — Gauche : schéma du principe de détection du LAT. Droite : vue du LAT a travers
les différentes couches et montrant sa division en 16 tours chacune composée d’un trajectographe
et d’un calorimeétre. Crédit : D. Sanchez.

Le principe de détection du LAT repose sur la conversion des rayons gamma en paires
électrons-positrons dans un trajectographe (voir figure 5.2). Ce dernier est composé de plateaux
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de silicium et de couches de tungsténe dont le fort champ coulombien optimise la conversion
en paires des gammas. Les traces détectées permettent de remonter a la direction du gamma
incident. Les paires et /e” déposent ensuite leur énergie dans le calorimétre, ce qui permet
de mesurer ’énergie du gamma. Le trajectographe et le calorimétre sont divisés en 16 tours
distinctes permettant d’avoir une vision en trois dimensions des particules traversant le détec-
teur. Enfin, un bon rejet du bruit de fond étant primordial & ces énergies, le LAT dispose d’un
bouclier anti-coincidence composé de tuiles de scintillateurs plastiques et destiné a rejeter les
particules chargées. Ces derniéres vont en effet déposer de I’énergie dans le bouclier ainsi que
dans le trajectographe. La détection de ces coincidences donne donc lieu a un veto permettant
de rejeter les particules chargées.

La résolution angulaire du LAT varie fortement avec ’énergie, elle vaut environ 3° & 100
MeV et descend a 0.04° & 100 GeV.

Grace a des performances exceptionnelles, le LAT a pu a ce jour multiplier par 7 le nombre
de sources vues par son prédécesseur EGRET. Le catalogue 2FGL correspondant a deux ans de
prises de données recense en effet 1873 sources entre 100 MeV et 100 GeV dont 127 fermement
identifiées et 1171 avec une association potentielle. [Nolan 2012].

Le GBM est composé de 12 scintillateurs Nal pour les plus basses énergies (8 keV a 1 MeV)
et 2 scintillateurs BGO pour les plus hautes énergies (150 keV a 30 MeV), permettant un
recouvrement avec les scintillateurs Nal ainsi qu’avec la bande d’énergie accessible par le LAT.
Le GBM mesure les courbes de lumiére et le spectre des sursauts gammas détectés. Avec son
large champ de vue de 8.6 sr, 491 sursauts gamma ont pu étre mesurés aprés 2 ans de prise de
données [Paciesas 2012].

5.2 Les détecteurs au sol

A plus haute énergie (E>100 GeV), le flux de rayons gamma est fortement réduit et les
expériences spatiales ne disposent pas d’'une surface de détection suffisamment grande pour
pouvoir les étudier. Il est donc nécessaire de revenir au sol pour explorer ces énergies grace a
la détection indirecte. Ce type de détection est possible grace a la présence de I'atmosphére
terrestre qui va agir comme un calorimétre dans lequel des cascades de particules vont se déve-
lopper. Nous allons tout d’abord décrire briévement les propriétés de ces gerbes atmosphériques
puis les différentes types de détecteurs utilisés pour les observer.

5.2.1 Les gerbes atmosphériques

Gerbes électromagnétiques

Lorsqu’un rayon gamma pénétre dans ’atmospheére, il va interagir avec le champ coulombien
des atomes la constituant et se convertir en une paire électron-positron. Ces derniers vont se
propager puis émettre un rayonnement de freinage di a ce méme champ coulombien et créer
des photons gamma de plus basse énergie qui vont a leur tour se convertir en paires et ainsi
de suite. Une cascade de particules se développe donc dans I'atmosphére jusqu’au moment ot
I'énergie des particules est insuffisante (I’énergie critique E,. est d’environ 83 MeV dans 1'air)
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et les pertes par ionisation deviennent dominantes. Les particules chargées perdent alors trés
rapidement leur énergie et le développement de la gerbe s’arréte.

Le développement de ces cascades peut étre décrit par les formules de Bethe-Heitler régis-
sant le bremsstrahlung et la production de paires. On considére un modéle simple (modéle de
Heitler) pour décrire le développement longitudinal de la gerbe. On suppose que tant que la
perte d’énergie des électrons par ionisation est faible par rapport au bremsstrahlung le nombre
de particules dans la gerbe est en constante augmentation. C’est la phase de développement
durant laquelle I’énergie moyenne par particule va diminuer au fur et & mesure des créations de
particules. Puis lorsque I’énergie moyenne par particule atteint I’énergie critique correspondant
au développement maximal de la gerbe, le nombre de particules dans la gerbe diminue et la cas-
cade s’arréte. Les longueurs caractéristiques des processus en jeu sont exprimées en g cm™2. La
distance caractéristique de perte par rayonnement de freinage dans 'air vaut X, = 36.7 g cm 2.
Elle correspond a la distance au bout de laquelle ’électron a perdu 68% de son énergie. La lon-
gueur caractéristique de création de paires vaut %Xo et correspond au méme ordre de grandeur
en premiére approximation. Pour simplifier, on considére donc qu’il y a une création de paires
(dont chaque particule a une énergie égale a la moitié de I’énergie du photon) et une perte par
rayonnement de freinage a chaque longueur de radiation, comme représenté sur la figure 5.3.

Y -
R |

E,
¥ -3 )

2R
Y e’ T/ e 4

3R
E,
e/ \e Y. o\et e/ \e' Y, \e g

4R
E

FIGURE 5.3 — Schématisation du modéle de Heitler du développement longitudinal d’une gerbe
électromagnétique. R symbolise une longueur de radiation Xy traversée par les particules.

Aprés n longueurs de radiation, on a 2" particules d’énergie £ = Fy/2", Ey étant I’énergie
du rayon gamma incident. On a donc :

nln2 =1In(Ey/E) (5.1)
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Par conséquent, le développement maximal de la gerbe correspond a une épaisseur traversée
dont le nombre de longueurs de radiations est donné par :

n(Ep) = In(Eo/E.) (5.2)

Ce modeéle simplifié décrit assez bien la réalité. Pour un photon d’énergie Ey = 1 TeV,
I'épaisseur traversée est de 345 g cm~2, soit 9.4 Xy, correspondant & une altitude de 8 km
pour le développement maximal de la gerbe qui compte environ 675 particules.

A haute énergie, une petite fraction des interactions d’un gamma primaire peut aussi
produire des hadrons par photoproduction. Dans ce cas, la gerbe de particules aura les mémes
propriétés que les gerbes hadroniques, décrites ci-aprés. Par contre un hadron primaire ne
produira pratiquement jamais une gerbe purement électromagnétique.

Notons que les électrons cosmiques produisent également des gerbes électromagnétiques
difficilement différentiables des gerbes produites par les gammas. Cependant la premiére
interaction a leur entrée dans ’atmosphére est 1’émission de gamma par rayonnement de
freinage (contre la création de paires pour un gamma incident). Par conséquent, compte-tenu
des longueurs caractéristiques associées, la premiére interaction a lieu plus haut en moyenne
pour les gerbes initiées par les électrons.

Gerbes hadroniques

Les rayons cosmiques hadroniques vont également produire des gerbes a leur entrée dans
I’atmosphére, mais de nature différente. En effet les protons et noyaux lourds peuvent créer une
plus grande variété de particules : fragments de noyaux, pions et mésons K, muons ainsi que des
électrons, positrons et photons pouvant étre produits dans des sous-gerbes électromagnétiques
(voir figure 5.4).

L’impulsion transverse des gerbes hadroniques est plus grande que pour les gerbes
électromagnétiques, et elles sont bien plus irréguliéres (voir figure 5.5). Cette caractéristique
va notamment permettre de les distinguer des gerbes électromagnétiques comme on le verra
par la suite. Une autre propriété les différencie des gerbes créées par les gammas : la direction
incidente des rayons cosmiques est isotrope a leur entrée dans l’atmosphére, contrairement
aux gammas provenant en général d’une direction donnée.

Observables au sol

Différents observables vont pouvoir étre mesurées au sol et ainsi permettre de détecter les
gerbes et de reconstruire la direction et 1’énergie de la particule incidente :

e les particules secondaires créées dans les gerbes peuvent étre détectées au sol en fonction
de I'énergie de la particule primaire et de I'altitude a laquelle se situe le détecteur. Ce
sont les électrons et positrons (les plus nombreux a laltitude du maximum de gerbe),
les muons (qui peuvent pénétrer profondément dans le sol ou dans 'eau), les photons
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Particule primaire
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FIGURE 5.4 — Schéma des différents processus a l'ceuvre au sein d’une gerbe hadronique.
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FIGURE 5.5 — En haut : simulations de gerbes électromagnétiques initiées par un gamma de
300 GeV. En bas : simulations de gerbes hadroniques initiées par un proton a la méme énergie.
A cause de leur impulsion transverse plus grande, ces derniéres présentent plus de fluctuations
que les gerbes électromagnétiques bien plus régulieres. Crédit : M. de Naurois.
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secondaires (qui peuvent se convertir en paires e” /e~ dans I'eau et produire un effet
Tcherenkov), et les fragments nucléaires mais qui sont assez rares.

e les photons visibles et UV émis par les particules chargées de la gerbe par effet Tcherenkov
et fluorescence.

e I’émission radio des particules chargées qui est soumise a différents phénomeénes comme
leffet Askaryan traduisant I'excés de charges négatives [Askaryan 1962| ainsi que 'effet
géomagnétique qui sépare physiquement les particules positives et négatives.

La gamme en énergie que l'on veut explorer va engendrer un choix de I'observable a étudier
associé a une technique de détection particuliére avec ses avantages et inconvénients. Dans la
suite nous décrirons briévement les détecteurs de particules au sol puis nous verrons plus en
détail le principe de la détection par effet Tcherenkov et plus particuliérement le réseau de té-
lescopes H.E.S.S. Nous ne discuterons pas de la détection radio ici, utilisée dans les expériences
CODALEMA [Ardouin 2005], LOPES [Huege 2007]| ou encore RAuger [Revenu 2012].

5.2.2 Les détecteurs de particules

Le principal avantage des détecteurs de particules réside dans leur grand champ de vue
(supérieur & 1 stéradian) et leur capacité a observer continuellement, de jour comme de nuit.
Cependant, ces détecteurs souffrent d’une résolution angulaire médiocre ainsi que d’'une sensi-
bilité assez faible pour les sources ponctuelles a cause de la difficulté a rejeter le bruit de fond
produit par les rayons cosmiques.

Ce type de détection repose principalement sur 'aspect temporel des gerbes observées ainsi
que sur des coupures spatiales. En effet, lors du développement de la gerbe, une galette de
particules chargées se déplace vers le sol. Sa forme plus ou moins incurvée et son épaisseur
(de l'ordre de 10 m) dépendent de la phase de développement de la gerbe. Les détecteurs de
particules vont utiliser les différences de temps d’arrivée au sol de ces particules ainsi que leur
nombre pour reconstruire la direction et ’énergie du gamma incident.

De plus, l'altitude a laquelle est situé le détecteur va jouer un role important sur le seuil
accessible en énergie. On a vu que plus le gamma incident a une énergie Eq importante et
plus la gerbe va pénétrer en profondeur dans 'atmosphére. Inversement, un gamma de plus
basse énergie pénétrera moins profondément. Or le principe de ces instruments consiste a
détecter les particules secondaires créées dans la gerbe. Par conséquent, si on veut abaisser le
seuil en énergie, il faut se placer a trés haute altitude afin de se rapprocher de la hauteur du
développement maximal de la gerbe situé plus haut a basse énergie et ainsi pouvoir collecter
les particules secondaires produites.

5.2.2.1 Détecteurs passés ou existants

Milagro

Le premier détecteur de particules suffisamment sensible pour détecter des sources ponc-
tuelles a été Milagro [Atkins 2000], situé prés de Los Alamos au Nouveau Mexique a une
altitude de 2630 m. Ce détecteur, qui a pris des données de 1998 a 2008, était constitué d’une
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grande piscine couverte de 60 m sur 80 m et équipée de photomultiplicateurs destinés a détecter
I'émission Tcherenkov des particules chargées traversant le bassin (voir figure 5.6).

FIGURE 5.6 — Photographie du détecteur Milagro.

Une premiére couche de photomultiplicateurs située a 1.4 m de profondeur permettait de
reconstruire la direction du gamma incident grace a la mesure des temps d’arrivée des particules
chargées. La résolution angulaire obtenue était de l'ordre de 0.75° en moyenne, 0.5° & plus
haute énergie. Une deuxiéme couche de photomultiplicateurs située sous 6 m d’eau servait a
rejeter le bruit de fond hadronique en détectant notamment les muons qui ont une grande
capacité de pénétration dans l'eau. L'intérét de l'utilisation d’une cuve a eau pour détecter
leffet Tcherenkov réside dans son indice de réfraction plus élevé que dans l'air qui conduit a
une émission Tcherenkov bien plus importante et avec un grand angle (41°), ce qui permet
d’augmenter I’espacement entre les détecteurs. De plus, les gammas secondaires produits dans
la gerbe peuvent se convertir en paires et /e” et ainsi étre détectés indirectement. Leur détection
permet d’abaisser le seuil en énergie malgré ’altitude assez faible du détecteur.

L’ajout d’un réseau de 175 cuves réparties autour du bassin central sur une surface de
4000 m? couplé au développement de nouvelles techniques de discrimination du bruit de fond
a permis la détection de la nébuleuse du Crabe [Atkins 2003], du blazar Markarian 421 ainsi
que trois sources étendues dans le plan galactique [Abdo 2007].

ARGO-YBJ et Tibet-ASy

Ces deux détecteurs de particules sont actuellement en opération au Tibet, prés de
Yangbajing, a 4300 m d’altitude. ARGO-YBJ! est constitué d’une couche de plaques résistives
sur une surface de 11000 m? (voir figure 5.7). Ce détecteur a pour but d’étudier les rayons
gamma & partir de 100 GeV avec une sensibilité d’environ 10% du flux de la nébuleuse du
Crabe et est particuliérement intéressant pour la détection de sursauts gammas grace a son

1. http ://argo.na.infn.it/
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grand champ de vue et son observation continue. Aprés 1265 jours d’observations, la détection
de la nébuleuse du Crabe, de Mkn421 ainsi que deux sources Milagro a été confirmée par
ARGO-YBJ [Cao 2011]. Ce détecteur peut également étudier directement les rayons cosmiques
entre 10 et 200 TeV ainsi que le rapport de flux d’anti-protons par rapport au flux de protons
entre 300 GeV et 1 TeV, cette bande d’énergie n’étant pas accessible dans I'espace a cause de
la surface de détection trop faible des satellites.

FIGURE 5.7 — Photographie du détecteur ARGO.

Tibet-AS~? consiste en 697 scintillateurs espacés de 7.5 m et couvrant une surface totale
de prés de 37000 m? (voir figure 5.8). L’altitude de 4300 m permet de collecter un maximum
de particules chargées et d’abaisser le seuil en énergie a environ 3 TeV. Comme ARGO-YBJ,
ce détecteur observe les rayons gamma a trés haute énergie ainsi que le rayonnement cosmique
au niveau du genou. Cette technique a permis de détecter la nébuleuse du Crabe au TeV et le
déficit correspondant a ’ombre de la Lune dans le flux de rayons cosmiques [Amenomori 2009).

FIGURE 5.8 — Photographie du détecteur Tibet IIT de l’expérience Tibet-ASvy.

2. http ://www.icrr.u-tokyo.ac.jp/em/index.html
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5.2.2.2 Futurs détecteurs de particules

La capacité a observer une grande portion du ciel continuellement est ’avantage principal
de ce type de détecteur. Ce sont donc potentiellement de trés bons instruments pour réaliser
des vues d’ensemble du ciel (surveys) et observer les événements transitoires a trés haute
énergie. Les résultats prometteurs des détecteurs actuellement en fonctionnement et les
progrés réalisés sur les techniques d’analyse ont motivé 1’élaboration de futurs projets plus
performants. Nous décrivons deux des principaux projets dans la suite.

HAWC

HAWC (High Altitude Water Cherenkov observatory) sera constitué de 300 cuves a eau
de 7 m de diamétre et 5 m de profondeur comportant chacune trois photomultiplicateurs du
méme type que ceux utilisés pour Milagro ainsi qu'un photomultiplicateur supplémentaire a
haute efficacité quantique placé au centre des cuves et destiné a augmenter la sensibilité a
plus basse énergie (voir figure 5.9). Situé au Mexique prés du volcan Sierra Negra a 4100 m
d’altitude, HAWC pourra observer les gammas et les rayons cosmiques de 100 GeV a 100 TeV
et la sensibilité attendue est 15 fois supérieure a celle de Milagro. Un prototype constitué de 7
cuves (VAMOS) est actuellement en phase de tests sur le site.

FIGURE 5.9 — Gauche : simulation d’une particule traversant une des cuves a eau de HAWC
(en rouge) et émission Tcherenkov créée (en vert). Quatre PMTs sont disposés au fond de
la cuve pour collecter la lumiére Cherenkov. Droite : agencement prévu des 300 cuves & eau
composant le détecteur HAWC. Le prototype VAMOS actuellement en cours de tests est visible
sur la gauche. Crédit : http ://hawc.umd.edu/.

Un rejet efficace du bruit de fond est primordial pour étudier les rayons gamma et c’est
le point faible des détecteurs de particules actuellement en fonctionnement. La discrimination
utilisée dans HAWC est fondée sur les temps d’arrivée et 'intensité du signal observé dans les
cuves. Le signal produit par les gerbes électromagnétiques étant localisé le long de I'axe de la
gerbe, on s’attend a avoir un maximum de signal prés de la position du paramétre d’impact,
comme on peut le voir sur la figure 5.10 représentant des simulations d’événements gamma et
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hadrons cosmiques sur le détecteur HAWC. Les gerbes hadroniques, beaucoup plus irréguliéres
et présentant souvent des sous-gerbes, vont engendrer un signal beaucoup plus hétérogéne et
réparti aléatoirement sur la surface du détecteur.
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FIGURE 5.10 — Gauche : simulation d’un événement gamma sur le détecteur HAWC. Droite :
sitmulation d’une gerbe hadronique. Le cercle bleu représente la position du parametre d’impact
reconstruit et son erreur associée. Crédit : hitp ://hawc.umd.edu/.

Cette technique de discrimination permet d’espérer un rejet efficace de 99% des hadrons
au-dessus de 3 TeV. Cette efficacité est donc bien supérieure a celle de Milagro qui obtenait
un rejet de 90% des hadrons & 50 TeV. La résolution angulaire attendue est également bien
meilleure, de 'ordre de 0.1° au-dessus de 10 TeV.

LHAASO

Ce projet ambitieux devrait étre situé prés de la province du Yunnan en Chine a une altitude
d’environ 4300 m. Il sera constitué de plusieurs types de détecteurs combinant les différentes
techniques développées pour I’étude des rayons cosmiques et des gammas [LHAASO 2011].

LHAASO (Large High Altitude Air Shower Observatory) comportera :

— un réseau de détecteurs & muons et électrons sur une surface de 1 km?,

— un réseau de scintillateurs de 5000 m? de type Tibet III,

— 4 bassins a eau de type Milagro,
3 télescopes a fluorescence,
2 télescopes a effet Tcherenkov.

[’agencement prévu du détecteur est représenté sur la figure 5.11. L’utilisation de ces diffé-
rents détecteurs complémentaires permettra d’observer le ciel en gamma au-dessus de 100 GeV
avec un grand champ de vue. La découverte et le suivi de nouvelles sources extragalactiques

permettra d’étudier leur variabilité en détail. L’observation de sursauts gammas est également
un objectif important de ce projet. La sensibilité aux sources ponctuelles attendue au-dessus de
100 GeV est de 'ordre de 2% du flux de la nébuleuse du Crabe dans tout le ciel visible depuis
I’hémisphére nord grace aux cuves a eau de type Milagro. La comparaison de la sensibilité
attendue avec celle d’instruments en fonctionnement et de futurs projets est représentée sur
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la figure 5.11. La bande d’énergie accessible s’étend jusqu'a 1 PeV environ. L’observation de
rayons gamma a ces énergies démontrerait leur origine hadronique, les électrons cosmiques ne
pouvant produire de rayons gamma a de telles énergies. Cela permettrait donc d’identifier de
maniére indiscutable certains sites d’accélération de rayons cosmiques.
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FIGURE 5.11 — Gauche : Disposition des différents instruments sur le site de LHAASO com-
posés de détecteurs a électrons (ED), & muons (MD), de scintillateurs (SCDA), de bassins de
type Milagro (WCDA) et de télescopes a fluorescence (WFCA) et a effet Tcherenkov (IACT).
La surface des détecteurs de particules actuels est représentée en bas a droite en comparaison.
Droite : Comparaison de la sensibilité obtenue ou attendue par différentes expériences en as-
tronomie gamma. On voit que LHAASO devrait avoir une sensibilité supérieure a CTA au-dela
de 10 TeV et améliorera considérablement les performances obtenues par Tibet-ASy dans la
méme bande en énergie.

LHAASO est aussi con¢u pour étudier les rayons cosmiques dans la bande d’énergie autour
du genou et jusqu’a plus de 100 PeV. L’altitude de 4300 m est en effet optimale pour minimiser
les fluctuations des gerbes hadroniques produites par des cosmiques de 10'° eV environ. La
mesure précise de la composition des cosmiques a ces énergies devrait permettre de mieux
comprendre le changement de pente observé dans le spectre du rayonnement cosmique.

Des prototypes des différents détecteurs sont actuellement testés sur le site de Tibet-AS~
et ARGO-YBJ, dont laltitude est similaire a celle du futur site.

5.2.3 Les télescopes a effet Tcherenkov

On décrit ici uniquement les détecteurs utilisant la technique de l'imagerie Tcherenkov,
mais il existe une autre technique : celle de I’échantillonnage spatio-temporel du front
lumineux consistant & mesurer le temps d’arrivée et 'amplitude du front d’onde de la lumiére
Tcherenkov émise par les particules des gerbes atmosphériques. Cette technique a notamment
été développée sur le site de Themis dans les Pyrénées Orientales par les expériences THE-
MISTOCLE [Baillon 1993], ASGAT [Goret 1993 et CELESTE [de Naurois 2001| par exemple.
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Les télescopes imageurs Tcherenkov tirent parti de la lumiére Tcherenkov émise par les
particules secondaires des gerbes. En effet ces particules vont plus vite que la vitesse de la
lumiére dans l'air (¢/n, avec n l'indice de réfraction), et émettent donc un flash Tcherenkov
dans le visible et le proche ultraviolet. Ce flash a une forme de cone avec un angle d’environ
1° (voir figure 5.12) et une durée de quelques nanosecondes. La tache Tcherenkov au sol a un
rayon typique de 120 m pour une gerbe dont le développement maximum se situe a environ 10
km, correspondant a une énergie de 'ordre du TeV.

Particle
shower

FIGURE 5.12 — Schéma du cone Tcherenkov produit par une gerbe électromagnétique. Crédit :
W. Hofmann.

Les télescopes a imagerie Tcherenkov comportent une grande surface de miroirs destinée
a collecter la lumiére Tcherenkov émise et a la renvoyer vers une caméra constituée de pho-
tomultiplicateurs trés sensibles. L’image de la gerbe a travers son émission Tcherenkov est
donc projetée dans le plan de la caméra, permettant de remonter & la direction et I'énergie du
gamma incident a 'aide de différentes méthodes de reconstruction détaillées dans le chapitre
6. La stéréoscopie, consistant a observer la gerbe sous différents angles a 'aide de plusieurs
télescopes, permet d’améliorer considérablement la reconstruction des événements et le rejet
du bruit de fond.

Le principal avantage de ce type d’instrument est la bonne discrimination du bruit de fond,
dont nous détaillerons les techniques au chapitre 6, ainsi que les performances obtenues en
terme de résolution angulaire et en énergie. Cependant, cet atout doit faire face a quelques
inconvénients, a savoir le petit champ de vue (quelques degrés) qui impose un fonctionnement
en mode pointé, et un temps d’observation réduit. En effet, la lumiére Tcherenkov détectée
est trés faible et nécessite d’observer lorsque la Lune est entre son dernier et premier quartier
(voire en I’absence totale de Lune pour les télescopes de H.E.S.S.). Le temps total d’observation
est donc limité & environ 1200h par an. De plus, le ciel doit étre parfaitement clair, le temps
d’observation est donc réduit lorsque la météo n’est pas favorable.
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Trois réseaux de télescopes a effet Tcherenkov sont en opération actuellement : deux dans
I’hémisphére nord, MAGIC et VERITAS, et un dans I’hémisphére sud, H.E.S.S., qui est le
détecteur utilisé pour cette thése et sera détaillé plus loin. Le fait d’avoir des instruments
dans chaque hémisphére présente 'intérét d’avoir une couverture compléte du ciel, la visibilité
n’étant pas la méme au nord et au sud (voir figure 5.13). On note toutefois qu’il existe une zone
de recouvrement accessible par tous ces instruments & plus ou moins grand angle zénithal 3.

Source Types
6 PWN
e XRB PSR Gamma BIN

6 HBL IBL FRI FSRQ LBL
AGN (unknown type)
e Shell SNR/Molec. Cloud

t Starburst

v DARK UNID Other

i UQuasar Star Forming
Region Globular Cluster

Cat. Var. Massive Star
Cluster BIN WR

FIGURE 5.13 — Sources du catalogue TeVCat en coordonnées galactiques et visibilités acces-
sibles par VERITAS/MAGIC (en bleu) ainsi que pour H.E.S.S. (en rose). Crédit : hitp ://tev-

cat.uchicago.edu,/.

MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov telescope) [Baixeras 2004 est
situé a La Palma, aux iles Canaries. Fonctionnant initialement en mono-télescope, un deuxiéme
télescope a été ajouté en 2009 [Aleksi¢ 2012| permettant d’observer en stéréoscopie (voir figure
5.14). Chaque télescope comporte une surface de miroirs de 236 m? et une caméra composée de
576 photomultiplicateurs (PMTs) de deux types (les PMTs centraux sont plus petits que ceux
a la périphérie, impliquant une pixelisation plus fine au centre). Le seuil en énergie accessible
par MAGIC est trés bas (environ 50 GeV) et un de ses atouts est sa capacité a pointer les
télescopes trés rapidement dans une direction donnée (environ 40 secondes), ce qui permet
d’observer des événements transitoires trés brefs comme les sursauts gammas.

VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System) [Holder 2006] est
situé en Arizona et comporte quatre télescopes de 12 m de diamétre (voir figure 5.15) et des
caméras de 499 PMTs, conduisant a un champ de vue de 3.5° et une bande d’énergie accessible
de 100 GeV a 30 TeV environ. La résolution angulaire obtenue est de 0.1° a 1 TeV et la sensibilité
a 1% du Crabe est atteinte en 30h d’observations.

VERITAS et MAGIC ont permis de découvrir & ce jour respectivement 16 et 19 sources au
TeV dans ’hémisphére nord 4, la plupart étant des sources extragalactiques comme on peut le
voir sur la figure 5.13.

3. L’angle zénithal correspond & ’angle d’inclinaison par rapport a la verticale.
4. http ://tevcat.uchicago.edu/
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FIGURE 5.14 — Photographie des télescopes de MAGIC. Crédit : hitp ://magic.mppmu.mpg.de/.

FIGURE 5.15 — Photographie des télescopes de VERITAS. Crédit : hitp ://veri-
tas.sao.arizona.edu,/.



5.3. LE RESEAU DE TELESCOPES H.E.S.S. 111

5.3 Le réseau de télescopes H.E.S.S.

La premiére phase de H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System) [Bernléhr 2003] est un
réseau de 4 télescopes situé en Namibie dans les Khomas Highlands, & 1800 m d’altitude
(23° 16’ 18.4” Est, 16° 30’0.08” Sud). Le site a été choisi pour son élévation qui permet de
collecter suffisamment de lumiére Tcherenkov provenant des gerbes atmosphériques (car la
lumiére Tcherenkov s’atténue fortement avec 1’altitude) et pour son caractére isolé, permettant
de s’affranchir des lumiéres artificielles parasites. De plus, sa situation dans I’hémisphére sud
permet d’observer une grande partie du plan galactique et d’avoir un bon accés aux parties
centrales de la Galaxie.

Les télescopes ont une surface de miroirs de 107 m? et les caméras comportent chacune 960
pixels, avec autant de PMTs, couvrant un champ de vue total de 5°. Les télescopes sont placés
sur un carré de 120 m de coté (voir figure 5.16), optimisant ainsi la détection en stéréoscopie
des gerbes produites par des gammas d’énergie autour du TeV pour lesquelles la tache de la
lumiére Tcherenkov au sol s’étend sur 250 m de diamétre environ.
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FIGURE 5.16 — Disposition des télescopes de la premiére phase de H.E.S.S. et des différentes

structures sur le site. Chaque télescope est numéroté de CT1 a CT4 (pour Cherenkov Telescope
14 4). Crédit : hitp ://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/.

5.3.1 Structure et miroirs

Les quatre télescopes de la premiére phase de H.E.S.S. ont une structure en acier de type
alt-azimutale (voir figure 5.17) permettant de pointer n’importe quelle direction dans le ciel.
Les télescopes peuvent pivoter autour de I'axe vertical grace a des rails circulaires de 13.6 m de
diameétre. La vitesse de rotation correspondante est de 100° par minute et permet de changer
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de direction d’observation assez rapidement en cas d’événements transitoires brefs comme les
sursauts gammas. La précision de pointé est de 3 arcsecondes [Gillessen 2003].

FIGURE 5.17 — Schématisation de la structure d’un télescope de H.E.S.S. Crédit
http ://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/.

La lumiére Tcherenkov que 'on veut détecter étant trés faible, il est donc nécessaire d’avoir
une grande surface de collection pour atteindre une sensibilité raisonnable. La surface effective
de détection est de I'ordre de 10° m? pour le réseau et correspond a la surface au sol dans
laquelle les gerbes peuvent étre détectées. Une grande surface de miroirs permet quant a elle
d’abaisser le seuil en énergie accessible. La surface réflectrice de chaque télescope est composée
de 380 miroirs placés sur une structure en toile d’araignée selon un montage Davies-Cotton
[Lewis 1990] (structure sphérique avec un rayon de courbure de 15 m). Les miroirs sont circu-
laires (60 cm de diamétre) et hémisphériques avec un rayon de courbure de 30 m, permettant de
renvoyer la lumiére collectée vers la caméra située au plan focal (15 m au-dessus). La présence
de la caméra fait de 'ombre sur les miroirs, la surface de réflexion effective est donc réduite a
94 m?2.

La réflectivité nominale des miroirs est d’au moins 80% entre 300 et 600 nm mais elle se
dégrade au fur et & mesure des années a cause du vieillisement et du dépodt de poussiére sur
les miroirs. Or une forte baisse de la réflectivité entraine une diminution de la sensibilité de
I'instrument et une augmentation du seuil en énergie. C’est pourquoi les miroirs d’origine des
télescopes ont tous été remplacés récemment afin de restaurer les caractéristiques initiales.

Chaque miroir est monté sur un support motorisé (voir figure 5.18) permettant de 'orienter
de fagon précise. La procédure d’alignement, décrite dans [Cornils 2003], est réalisée en pointant
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le télescope vers une étoile donnée. Chaque miroir renvoie 'image de 1’étoile sur le capot de la
caméra jouant le role d’un écran. Une caméra CCD placée au centre de la surface de miroirs
va observer les images sur I’écran et chaque miroir est aligné individuellement jusqu’a obtenir
une image unique de 1’étoile (voir figure 5.19).
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image of star
camera lid
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camera mirror facet

FIGURE 5.18 — Gauche : schéma du montage d’un miroir sur son support motorisé. Droite :
schéma de la procédure d’alignement des mairoirs.

FIGURE 5.19 — Gauche : image observée par la caméra avant l’alignement. Droite : image
obtenue apres alignement.

5.3.2 Caméras

Les caméras des télescopes H.E.S.S. (phase 1) sont placées au plan focal des télescopes
grace a quatre bras en acier. Elles font chacune 1.5 m de diamétre et pésent 900 kg (voir figure
5.20) [de Naurois 2012]. Elles sont composées de 960 photomultiplicateurs soumis a une haute
tension d’environ 1000 V et qui vont détecter les photons Tcherenkov pour les convertir en
signal électrique. L’efficacité de conversion (efficacité quantiquexefficacité de collection) est
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d’environ 20% dans la gamme de longueurs d’onde de la lumiére Tcherenkov observée (300-600
nm).

Les photomultiplicateurs sont regroupés en tiroirs (voir figure 5.21) facilement amovibles
pour effectuer des réparations lorsqu’une voie électronique est défectueuse. Chaque pixel a
un angle d’ouverture de 0.16° conduisant a un champ de vue total de 5° pour la caméra,
idéal pour contenir les images de gerbes dont la taille caractéristique est d’environ 1 a 2°, et
disposant d’une fine pixelisation permettant de voir la structure des images en détail.

Des cones de Winston de forme hexagonale (visibles sur la figure 5.20) sont placés devant
chaque PMT et sont destinés & augmenter la quantité de lumiére collectée |Bernlohr 2003]. En
effet ils permettent d’éviter les “zones mortes” entre les PMTs qui ont une surface de détection
circulaire. De plus ils limitent ’angle solide du miroir vu par les PMTs et réduisent la quantité
de lumiére parasite.

_—3

FIGURE 5.20 — Photographie de la caméra d’un télescope de H.E.S.S. prise lors d’un shift en
Namibie. On voit les PMTs regroupés en tiroirs a gauche et la structure en alvéoles des cones
de Winston sur la droite.

Déclenchement et acquisition

Le déclenchement et le traitement des données se font par électronique embarquée, direc-
tement au sein des tiroirs, ce qui permet de limiter la déformation des signaux.

L’électronique est divisée en deux parties : le déclenchement (trigger) et 'acquisition. Le
signal est échantillonné a ’aide d’'une mémoire analogique (ARS pour Analogic Ring Sampler)
ou il est conservé pour un temps limité a 128 ns mais il n’est digitalisé que si le niveau de dé-
clenchement est atteint. Pour cela, les caméras sont divisées en différents secteurs se recouvrant
et regroupant chacun plusieurs tiroirs. Cette sectorisation permet de limiter les déclenchements
fortuits correspondant & des bruits de fond. En effet on s’intéresse au cas ou plusieurs pixels
voisins ont collecté suffisament de lumiére et on veut rejeter les pixels isolés.
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FI1GURE 5.21 — Photographie d’un tiroir d’une caméra de H.E.S.S. Les 16 PMTs sont visibles
sur la droite et reliés aux cartes électroniques embarquées responsables du déclenchement et de
lacquisistion a gauche. Crédit : LPNHE.

Un premier trigger local est appliqué pour chaque caméra et requiert :

— un minimum de 5 photoélectrons par pixel,
— un signal détecté dans 2 a 4 pixels dans au moins un secteur.

Le réseau de télescopes H.E.S.S. fonctionne selon le principe de stéréoscopie et exige donc
un minimum de deux télescopes ayant déclenché en coincidence temporelle. C’est le role du
trigger central. Lorsqu’un événement passe le seuil de déclenchement d’un télescope, un signal
est envoyé via une fibre optique vers le trigger central situé dans le batiment de controle.
A la réception du signal, le trigger central ouvre une fenétre de temps de 330 ns pendant
laquelle il attend un signal provenant d’au moins un autre télescope [Funk 2004|. La largeur
de cette fenétre a été déterminée de facon a avoir une optimisation des coincidences, tout en
ayant le moins de coincidences fortuites possible. Si un autre télescope a déclenché pendant ce
temps, le trigger central ordonne aux modules de gestion des caméras déclenchées de digitaliser
et enregistrer les données. Dans le cas contraire, I’échantillonage est effacé de la mémoire
analogique.

Ce systéeme de coincidence permet d’éliminer significativement certains bruits de fond
comme les muons isolés qui seront majoritairement observés par un télescope seulement. De
plus, 'acquisition rapide de I’électronique permet de réduire la contamination du bruit de
fond de ciel, comme on le verra au chapitre 6. Le taux de déclenchement d’un télescope seul
est d’environ 1 kHz mais la stéréoscopie permet de réduire ce taux a 270 Hz environ [Funk 2004].

Digitalisation

Lorsque plusieurs télescopes ont déclenchés lors de la fenétre de temps du trigger central,
les données sont enregistrées depuis les ARS. Le signal en sortie des PMTs est amplifié avec
un systéme de gain & deux niveaux (haut et bas) et les deux gains sont envoyés séparément
dans les mémoires analogiques. Lors de ’analyse, les signaux forts seront lus avec le bas gain
et les plus faibles avec le haut gain, ce qui permet d’avoir une plus grande gamme dynamique
(de 0.1 & 2000 photoélectrons par pixel).
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5.3.3 Déroulement des observations

Afin de réduire au maximum les bruits de fond parasites comme le bruit de fond de ciel,
les observations ont lieu uniquement par ciel clair, lorsque la Lune n’est pas visible et que le
Soleil est a plus de 18° sous I’horizon.

Comme le calendrier des observations est régi par le cycle de la Lune, ce dernier est divisé
en shifts de 25 jours environ et correspondant & un cycle complet lunaire (de pleine Lune a
pleine Lune). La durée d’observation par nuit augmente petit & petit jusqu’au moment de la
nouvelle Lune ot les observations sont possibles pendant toute la nuit, puis diminue jusqu’a la
fin du cycle.

Les observations de sources sont programmées a l’avance par un comité d’observation qui
examine les propositions faites par les membres de la collaboration en fonction de la visibilité
des sources au cours de 'année (voir exemple figure 5.22) et de leur intérét scientifique. En
cas d’alerte d’événement transitoire comme un sursaut gamma ou une émission accrue (“flare”)
provenant d’une source particuliére, les observations peuvent étre interrompues afin de pointer
les télescopes dans la direction concernée.
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FIGURE 5.22 — Visibilité de la nébuleuse du Crabe au cours de [’année 2012. L’altitude corres-
pond a 90° moins ’angle zénithal. Une altitude de 0 correspond donc a [’horizon. Les bandes
jaunes correspondent au moment ot la Lune est levée et ou les observations ne sont pas pos-
sibles. Les bandes grises correspondent au coucher et lever du Soleil (la partie blanche représente
la journée). On voit ici que la nébuleuse du Crabe est visible a un angle zénithal de 45° de janvier
a mars puis de aodt a décembre.

Les observations sont divisées en runs durant 28 minutes chacun. Cette durée a pour but
de limiter le volume des données et d’éviter une trop grande variation de I’angle zénithal au
cours de la prise de données. Des runs de calibration sont également effectués réguliérement
afin de bien maitriser les systématiques de I'instrument. La calibration des piédestaux (ligne de
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base de ’électronique quand aucun signal n’est observé), en I'absence de lumiére, de la réponse
des PMTs pour un unique photoélectron et de I'homogénéisation de la réponse de la caméra
(flatfielding) doivent donc étre réalisées toutes les deux nuits [de Naurois 2012|. De plus, afin
de conserver une bonne précision de pointé, des runs de pointé doivent étre pris en début en
fin de shift consistant a pointer les télescopes vers des étoiles brillantes et a observer les images
sur le capot de la caméra a I'aide d’une caméra CCD.

5.3.4 H.E.S.S.1I

L’année 2012 marque un tournant pour I'expérience H.E.S.S.. En effet I’expérience entre
avec succés dans sa deuxiéme phase avec I'ajout d’un cinquiéme télescope au réseau (CT5). Ce
télescope de 28m de diameétre est le plus grand télescope a effet Tcherenkov jamais construit a
ce jour (voir figure 5.23).

FIGURE 5.23 — Phase 2 de l’expérience H.E.S.S. : le cinquieme télescope CTH a été ajouté au
centre du réseau. Crédit : C. Medina.

Composé de miroirs hexagonaux montés sur une structure parabolique de 24 m x 32 m
et atteignant une surface de collection totale de 614 m?, ce télescope va permettre au réseau
d’abaisser son seuil en énergie a 30 GeV environ. La structure de la caméra est similaire a celle
des plus petits télescopes mais elle comporte 2048 PMTs conduisant a un champ de vue de
3.5°. Elle se situe a 36 m de la surface de miroirs et pése prés de 3 tonnes a elle seule. Malgré
sa taille impressionnante et ses 600 tonnes, CT5 a une vitesse de rotation deux fois plus rapide
que les autres télescopes autour de son axe vertical, permettant de pointer rapidement en cas
de sursaut gamma.
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Avec deux types de télescopes observant en méme temps, H.E.S.S. II est le premier réseau
de télescopes Tcherenkov hybride et ouvre ainsi la voie au futur projet CTA décrit dans la
section suivante.

La sensibilité et la résolution angulaire du réseau vont étre améliorées avec 'ajout du
cinquiéme télescope, en effet le nombre de télescopes déclenchés en stéréoscopie (multiplicité)
sera plus grand en moyenne. Cependant, comme CT5 sera le seul & pouvoir observer des gerbes
en dessous de 100 GeV, un fonctionnement en mono-télescope et un systéme de déclenchement
de niveau 2 sera appliqué a ces événements. La difficulté principale de ce type d’acquisition
réside dans le taux de déclenchement. En effet, & plus basse énergie le bruit de fond des
cosmiques est encore plus important et on attend un taux de déclenchement de 2 kHz pour
CT5 seul. Le systéme de déclenchement prévu consiste donc a effectuer une pré-analyse des
données a 'aide de paramétres géométriques de la gerbe détectée afin de rejeter une partie du
bruit de fond hadronique en direct.

Les premiers événements ont pu étre observés par H.E.S.S. II le 26 juillet 2012. Un exemple
d’événements vu en stéréoscopie par les cinq télescopes est donné sur la figure 5.24.

FIGURE 5.24 — Premiers événements enreqistrés par le réseau de télescopes H.E.S.S. II. Au
centre la caméra de CTS et de part et d’autre les caméras des télescopes CT1 a CT4. Crédit :
http ://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/.

5.4 Projets futurs

Les réseaux de télescopes actuels ont fait de gros efforts pour améliorer leurs performances
au niveau de l'instrumentation et grace a des techniques d’analyse toujours plus sensibles.
Cependant, ces performances sont limitées par le faible nombre de télescopes et le manque de
souplesse des dispositifs. C’est pourquoi le futur de 'imagerie Tcherenkov est en préparation et
le principal projet, CTA (Cherenkov Telescope Array) [Actis 2011], pourrait voir le jour vers
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2020. Ce projet, mis en place par une collaboration a 1’échelle mondiale regroupant les plus
grands spécialistes du domaine, tirera parti de toutes les connaissances acquises au travers
des différents instruments en opération actuellement. La gamme en énergie sera étendue de
10 GeV a 100 TeV et la sensibilité améliorée d’un facteur 5 a 10 par rapport aux expériences
actuelles (voir figure 5.11).

Le réseau situé dans 'hémisphére sud couvrira une surface d’environ 1 km? et sera constitué
de trois types de télescopes de différentes tailles permettant d’accéder a différentes gammes en
énergie (voir figure 5.25) :
— les petits télescopes de 4 & 6 m de diameétre pourront sonder les énergies supérieures a 10
TeV avec un champ de vue d’environ 10°,

— les télescopes de taille moyenne (équivalente a celle des télescopes H.E.S.S. ou VERITAS)
auront une gamme d’énergie de 100 GeV a quelques 10 TeV avec un champ de vue de 7
a 8°,

— quelques télescopes de grande taille, environ 24 m de diamétre (de type intermédiaire
entre MAGIC et H.E.S.S. II), permettront d’abaisser le seuil en énergie a quelques 10
GeV mais avec un champ de vue réduit a 4-5°.

Il est également prévu de construire un réseau dans I’hémisphére nord mais avec seulement

les télescopes de tailles moyennes et grandes permettant de sonder la gamme d’énergie entre
10 GeV et 10 TeV.

FIGURE 5.25 — Vue d’artiste du réseau de télescopes CTA. Crédit : hitp ://www.cta-
observatory.org/.

Avec une amélioration de la sensibilité d’un facteur 10 environ, ce projet devrait permettre
de multiplier par 10 le nombre de sources observées au TeV et de sonder leurs propriétés en
détail, permettant peut-étre de finalement lever le voile sur le mystére de I'origine des rayons
cosmiques.
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Analyse et méthodes
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Ce chapitre a pour but de décrire le déroulement de ’analyse avec la technique d’imagerie
Tcherenkov. Les étapes principales de I'analyse sont :

e La calibration qui a pour objectif d’étalonner les intensités mesurées en fonction des effets
atmosphériques et instrumentaux et de déterminer les voies électroniques défaillantes. Elle
détermine notamment les piédestaux enregistrés lors des observations (i.e. les lignes de
base des voies électroniques), les valeurs des gains a haute et faible amplification ainsi
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que ’étalonnage de 'efficacité optique a partir des muons observés sur les caméras. Plus
de détails sur cette étape sont donnés dans [Rolland 2005, Lemoine-Goumard 2006a|. Par
souci de redondace, deux types de calibration existent au sein de la collaboration H.E.S.S.
(francaise et allemande). Elles donnent des résultats compatibles.

e La reconstruction des événements observés sur les caméras afin de remonter a la direction
d’arrivée des rayons gammas et a leur énergie et de construire des parameétres discrimi-
nants visant a distinguer les gammas des hadrons.

e La discrimination du bruit de fond destinée & différencier les rayons cosmiques hadro-
niques des gammas, basée sur des considérations géométriques a 'aide de paramétres
d’échelle moyennés sur toutes les caméras.

e La soustraction du bruit de fond résiduel constitué d’électrons cosmiques dont les gerbes
atmosphériques sont identiques a celles des gammas, et ne sont donc pas différenciables
par des critéres de forme, ainsi que les hadrons ressemblant a des gammas (v-like).

e [’utilisation de fonctions d’instrument (acceptance, résolution, ...) caractérisant le détec-
teur en fonction des conditions d’observations a appliquer aux données observées.

e La production de cartes du ciel permettant de rechercher des sources ou d’étudier leur
morphologie et la création de spectres en énergie des objets étudiés qui, a l'aide des
données multi-longueurs d’onde disponibles, permettent de contraindre la nature des
sources.

De nombreuses méthodes d’analyse ont été développées au sein de la collaboration H.E.S.S.
et permettent de confirmer la détection des sources observées dans la politique dite du “cross-
check” qui veut que deux analyses indépendantes confirment la détection d’une source par-
ticuliére avant de la publier. Ces méthodes ne sont pas toutes totalement indépendantes car
certaines étapes de I’analyse sont communes.

Des simulations d’événements sont nécessaires a plusieurs étapes de I'analyse, notamment
lors de la production des fonctions d’instrument ou du développement de nouvelles méthodes
de discrimination. On utilise donc des simulations Monte-Carlo de gammas de type KASKADE
|[Kertzman 1994| qui dépendent de différentes conditions observationnelles comme Defficacité
optique des miroirs (définie par rapport a lefficacité optique nominale), Pangle zénithal
de la direction d’observation et la position de la source étudiée par rapport a la direction
d’observation (offset). Ces simulations dépendent de plus de 'azimut des sources considérées
(nord ou sud), en effet le champ magnétique terrestre va avoir un effet non négligeable sur
le développement des gerbes atmosphériques. Des simulations de hadrons sont également
disponibles mais on utilise plus généralement les hadrons observés dans les données réelles,
dans des champs de vue hors du plan galactique ou aucune source gamma n’est observée.
L’utilisation de ces données requiert en effet beaucoup moins de temps de calcul et représente
mieux la réalité.

Dans ce chapitre nous allons voir plus en détail les différentes étapes de I'analyse aprés ca-
libration : les différentes méthodes de reconstruction utilisées au sein de I'expérience H.E.S.S.
ainsi que les parameétres de discrimination du bruit de fond associés. Nous décrirons le principe
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de I'analyse multi-variée ainsi que la méthode de reconstruction de 1’énergie qui seront utili-
sées par la suite. Puis nous exposerons les méthodes de soustraction du bruit de fond résiduel
constitué par les électrons cosmiques. Nous verrons également les différentes fonctions d’instru-
ment nécessaires a la caractérisation du détecteur en fonction des parameétres observationnels.
Enfin, nous expliquerons comment sont créées les cartes du ciel et la méthode d’extraction des
spectres en énergie.

6.1 Reconstruction des événements

La reconstruction des événements a deux buts principaux :

— reconstruire les paramétres intrinséques des cascades atmosphériques (direction, point
d’impact au sol, énergie, ...)

— fournir des variables discriminantes permettant de réduire considérablement le bruit de
fond constitué par les rayons cosmiques.

Le principe de la stéréoscopie introduit par la collaboration HEGRA [Daum 1997 a permis
d’améliorer significativement la reconstruction en tirant parti des différentes vues d’'une méme
gerbe (voir section 6.1.2). La fine pixelisation introduite par la collaboration CAT [Piron 2001]
permet de plus d’avoir une bonne définition des images. Il existe plusieurs méthodes de recons-
truction offrant chacune leurs avantages et inconvénients en terme de temps de calcul et de
sensibilité. Ces techniques sont complémentaires car elles sont sensibles a différentes propriétés
des gerbes et peuvent donc étre utilisées pour faire des analyses croisées (cross-check). Pour la
méme raison il est également possible de combiner ces méthodes dans une optique d’amélio-
ration de la résolution angulaire et de la sensibilité, notamment pour I’étude des sources faibles.

L’utilisation de certaines méthodes de reconstruction nécessite au préalable un nettoyage
des images observées sur les caméras afin de s’affranchir des fluctuations du bruit de fond
de ciel. Nous allons décrire briévement cette étape puis nous détaillerons les trois principales
méthodes de reconstruction utilisées au sein de la collaboration H.E.S.S. et les paramétres de
discrimination des hadrons associés dans la suite.

6.1.1 Nettoyage des images

Le principal bruit de fond en imagerie Tcherenkov est le bruit de fond du ciel (appelé
NSB pour Night Sky Background) constitué de la lumiére des étoiles et de la Galaxie, de la
scintillation de la haute atmosphére ainsi que de photons parasites causés par des sources de
lumiére lointaines comme celle des éclairs par exemple. Ces photons arrivent soit directement
sur les miroirs soit par réflexion sur le sol ou la structure des télescopes. L’électronique
rapide des caméras permet de s’affranchir d’une partie de ce bruit de fond, comme le montre
la figure 6.1 qui représente I'image d'une gerbe sur une caméra de H.E.S.S. avec différents
temps d’intégration. Une trés bonne résolution en temps (d’environ 10 ns) est nécessaire pour
distinguer la gerbe, dont le flash Tcherenkov dure quelques nanosecondes.
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De plus, il est nécessaire de “nettoyer” les images observées afin de s’affranchir de toute
fluctuation due au NSB et de sélectionner uniquement les pixels contenant des photons Tche-
renkov. Pour cela on applique aux images un algorithme a deux niveaux qui sélectionne les
pixels au-dessus d’un seuil S; ayant au moins un pixel voisin au-dessus d’un seuil S, et inverse-
ment [Aharonian 2006¢|. Les seuils (Si, S2) utilisés (en nombre de photo-électrons) sont ici de
(5, 10) pour la reconstruction Hillas et (5, 7) pour Model3D que nous décrirons dans la suite.
Cette technique prend en compte les caractéristiques spatiales des images des gerbes et permet
d’éliminer les photons du NSB arrivant aléatoirement sur les caméras de maniére simple et
rapide.

T=100 ns T=10 ns

FIGURE 6.1 — Gerbe électromagnétique vue sur une caméra de H.E.S.S avec différents temps
d’intégration. On voit que pour des temps d’intégration > 1 us le bruit de fond de ciel (NSB)
est dominant et on ne distingue pas la gerbe. En diminuant ce temps a quelques nanosecondes,
l'tmage de la gerbe apparait clairement sur la caméra. Crédit : K. Bernlohr.

6.1.2 Meéthode de Hillas

La méthode de Hillas, aussi appelée méthode des moments, est la plus ancienne. Elle a
été mise au point par A.M. Hillas a I'observatoire Whipple |[Hillas 1985], a la base pour un
fonctionnement en mono-télescope. Dans cette méthode, I'image sur la caméra est d’abord
“nettoyée” grace au systéme de double seuil décrit précédemment afin d’éliminer les pixels
contenant uniquement du bruit de fond de ciel. L’image de la gerbe est ensuite approximée
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par une gaussienne bi-dimensionnelle et peut étre caractérisée par des paramétres simplifiés
appelés les paramétres de Hillas et représentés sur la figure 6.2. Les principaux sont :

e le barycentre de I'image, déterminé en attribuant un poids proportionnel au nombre de
photo-électrons dans chaque pixel allumé,

e la demi-longueur o,
e la demi-largueur oy,

e l'angle de pointé 0 entre la direction de 'image et la droite entre la position de la source
et le barycentre de la gerbe,

e la distance angulaire D entre le barycentre et I'image de la source,

e la distance angulaire 62 entre la position de la source reconstruite et la position réelle.

Source
reconstruite

92

Source réelle

FIGURE 6.2 — Définition des parametres de Hillas. Crédit : M. Lemoine-Goumard.

Le principe de stéréoscopie permet de reconstruire géométriquement la direction du gamma
incident en utilisant les différentes images d’'une méme gerbe. En effet dans le référentiel de la
caméra, I’axe principal de I'ellipse correspond & un plan contenant la direction de propagation
de la gerbe. La direction du gamma incident se trouve a I'intersection de ces plans, et donc a
I'intersection des axes principaux des différentes images de la gerbe dans le référentiel de la
caméra (voir figure 6.3).

Parameétres discriminants

Le second bruit de fond auquel nous avons affaire en astronomie gamma est le rayonne-
ment cosmique lui-méme. En effet, les rayons cosmiques produisent également des gerbes a
leur entrée dans ’atmosphére mais elles sont de nature différente. Ce sont des gerbes hadro-
niques contrairement aux gammas qui générent des gerbes électromagnétiques. Or les gerbes
hadroniques ont une impulsion transverse plus grande et sont moins réguliéres que les gerbes
électromagnétiques qui sont quasiment symétriques par rapport a leur axe de propagation (voir
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FIGURE 6.3 — Reconstruction de la direction du gamma incident en stéréoscopie. La direction
correspond a l'intersection des axes des 1mages d’une méme gerbe vues sur les caméras des
télescopes. Crédit : K. Bernlohr.

figure 6.4). Ces derniéres vont donc engendrer des images de forme elliptique sur les caméras,
contrairement aux images de hadrons qui vont étre beaucoup plus irréguliéres (voir figure 6.5).
Il est donc possible de séparer les événements provenant du bruit de fond du signal recherché
a laide de critéres de forme des images observées sur la caméra. On va ainsi procéder a des
coupures sur des paramétres caractérisant les gerbes.

Les premiers parameétres discriminants utilisés pour cette méthode de reconstruction sont
simplement la demi-largeur et demi-longueur des images approximées a des ellipses observées
sur les caméras. Cependant, cette méthode de caractérisation simple repose sur la procédure de
nettoyage sujette & des biais dus aux pixels manquants ou cassés et ne permet pas de prendre
en considération les détails des images ni les corrélations entre les images . De plus, cette
technique ne prend pas en compte les fluctuations intrinséques de la gerbe et fonctionne mal
pour les hautes énergies, car les largeurs et longueurs des images dépendent de I’énergie du
gamma, de 'angle zénithal et du paramétre d’impact (distance entre le point d’impact au sol
de la gerbe et le télescope). Pour remédier a ces problémes, la méthode a été améliorée par la
collaboration HEGRA [Daum 1997| et utilise désormais les parameétres réduits. Cela consiste a
renormaliser les paramétres de I’événement a leur valeur attendue pour le méme angle zénithal,
méme parameétre d’'impact et méme charge.

Ainsi, pour un paramétre P donné, le paramétre réduit est défini par :

P—<P>
Pr=——7-— (6.1)
op
ou la valeur moyenne < P > et la largeur de sa distribution op sont obtenues a partir
de simulations de gammas en fonction du paramétre d’impact reconstruit, de 'amplitude de

I'image reconstruite, de 1’angle zénithal et de l'offset (distance entre la direction reconstruite
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FIGURE 6.4 — Exemple de gerbes atmosphériques simulées. Gauche : gerbe électromagnétique
produite par un rayon gamma de 300 GeV. Droite : gerbe hadronique produite par un proton a
1 TeV. On voit que la gerbe électromagnétique est bien plus réguliére et symétrique par rapport
a son axe principal que la gerbe hadronique. Crédit : K. Bernléhr.

FIGURE 6.5 — Exemple d’images de gerbe électromagnétique (a gauche) et hadronique (a droite)
sur la caméra.
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et le centre du champ de vue) de I’événement. De plus, ces paramétres sont moyennés sur
I’ensemble des télescopes déclenchés :

Ztels PR
Ntels
Ces paramétres réduits permettent d’atteindre de plus hautes énergies et de considérer
certaines fluctuations intrinséques des gerbes mais ne prennent pas en compte la corrélation
entre les différentes images vues en stéréoscopie.

< Pp>= (6.2)

On va donc appliquer des coupures sur différents paramétres caractérisant les gerbes afin
de rejeter les hadrons. Voici les paramétres discriminants utilisés pour la méthode de recons-
truction Hillas :

e la demi-longueur MRSL la demi-largeur MRSW moyennes réduites (Mean Reduced Sca-
led Length et Mean Reduced Scaled Width) qui imposent a la gerbe une forme elliptique,

e la distance entre le barycentre des images et le centre de la caméra destinée a éliminer
les gerbes tronquées par les bords de champ, difficiles voire impossibles a reconstruire
correctement,

e la charge totale de I'image ou intensité totale dans les pixels (en nombre de photo-
électrons),

e langle 02 correspondant a la distance entre la position de la source réelle et celle recons-
truite (utilisé uniquement quand on observe des sources dont la position est connue, et
pas lors de scans du ciel).

On note également que la multiplicité des télescopes dont les images nettoyées passent les
coupures en charge, au moins égale a 2, permet d’éliminer les événements isolés comme les
muons, un autre bruit de fond important, ainsi que les événements a trop faible charge.

TABLE 6.1 — Valeurs des coupures appliquées aux images vues sur la caméra pour les différentes
configurations loose, standard et hard. Plus la coupure sur la charge totale de I'tmage est haute
et celle sur la largeur réduite de ellipse petite et plus la distribution en 0 est étroite. La
résolution angulaire obtenue est donc meilleure.

Paramétre | loose | standard | hard
Charge (p.e.) | 40 80 200
MRSL,.;» -2 -2 -2
MRSL,,,qz 2 2 2
MRSW,,.in -2 -2 -2
MRSW,,.0 1.2 0.9 0.7
62, (deg?) 0.04 0.0125 | 0.01

Un des paramétres les plus efficaces pour rejeter les hadrons est MRSW : la demi-largeur
des images de gerbes hadroniques est nettement plus grande que celles des gerbes électroma-
gnétiques, due & leur impulsion transverse plus importante (voir figure 6.6). Le paramétre 62
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sert a sélectionner uniquement le signal provenant de la source lorsque sa position est connue.
La distribution en 62 des événements reconstruits d’une source ponctuelle simulée constitue la
fonction d’étalement (ou PSF) qui sert & définir la résolution angulaire du détecteur pour un
jeu de coupures donné (voir section 6.5.3).

Différents niveaux de coupures peuvent étre appliqués (loose, standard ou hard) en
fonction du type de source que I'on veut observer [Aharonian 2006¢|. En effet, pour des sources
présentant un spectre assez mou, on attend plus d’événements a basse énergie, il faut donc
utiliser une coupure en charge assez faible qui permet d’abaisser le seuil en énergie et de
sélectionner plus d’événements a basse énergie. Lorsqu’une source est trés brillante, on peut
augmenter la coupure en charge qui va limiter la statistique mais sélectionner uniquement
les événements les mieux reconstruits. La résolution angulaire obtenue sera donc meilleure et
permettra de réaliser des études morphologiques détaillées. Ces coupures sont détaillées dans
la table 6.1.

D MC Yrays
— MC Protons

"y
N
I

Percentage
)

‘ ¢ Data

2_ E ..; LT{
i} JJ—J—“J‘ l.uw“" Teajelas
0 | .l 1 11 1 1 Ll AIJ

MRSW

FIGURE 6.6 — Distribution de la largeur moyenne réduite obtenue pour des simulations Monte
Carlo de gammas et de hadrons ainsi que pour des données réelles de bruit de fond. Les lignes
pointillées correspondent aux coupures réalisées pour ce parameétre pour la configuration standard
(voir table 6.1). Figure issue de [Aharonian 2006¢].

Détermination du paramétre d’impact

Le paramétre d'impact Core est obtenu de la méme facon que la direction de la gerbe en
se placant cette fois dans le référentiel au sol (voir figure 6.7).

La résolution du paramétre d’impact ainsi calculé est d’environ 6 & 10 m [Hofmann 2000).
Cependant, on utilise ici I’axe principal reconstruit de la gerbe qui comporte des incertitudes.
Dans le cas ou la direction de la source est connue, on peut faire 'hypothése que le gamma
observé provient de la direction de la source, et utiliser non pas I'axe de I'image reconstruit,
mais ’axe entre le centre de gravité de I'image et la direction de la source, comme représenté
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(a) (b)

Image Tel. 1 Core location

of source @ \//
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Tel. 2 @ Tel. 3

_ _ IACT array, viewed
Superimposed camera images along the shower axis

FIGURE 6.7 — (a) Reconstruction de la direction de la gerbe par intersection des azes des
différentes images dans le référentiel des caméras. (b) Reconstruction du parameétre d’impact
avec une méthode similaire, mais dans le référentiel des télescopes au sol. Figure issue de
[Hofmann 1999].

sur la figure 6.8. La résolution du parameétre d’impact peut étre ainsi améliorée d’un facteur 3
avec cette méthode : de 1.5 & 3m [Hofmann 2000].

image of source image centroid (a)

l &
® / _ to core

(b)

to core

FIGURE 6.8 — (a) Reconstruction standard de la direction du gamma incident (b) Reconstruction
basée sur I’hypotheése que le gamma provient de la direction de la source observée. Figure issue

de [Hofmann 2000].

Détermination de la hauteur du maximum de gerbe Hmax

La hauteur du maximum de gerbe Hmax correspond a I’altitude de la position du maximum
d’émission des photons Tcherenkov dans la gerbe. Cette hauteur dépend de I’énergie du gamma
incident et de l'inclinaison de la gerbe qui est fonction de 'angle zénithal. La quantité de
lumiére Tcherenkov observée sur les télescopes varie en fonction de Hmazx, et pour des valeurs
de Hmazr < 4 km, cette quantité varie considérablement en fonction du parameétre d’impact.
En revanche, Pour Hmax > 8 km, la charge varie peu en fonction du paramétre d’impact
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|Hofmann 2000].
En premiére aproximation, Hmax coincide avec le centre de gravité de 'image et peut étre
évalué selon la relation suivante [Hofmann 2000] :

1 T d

Hmaz 180 Core
ou d est la distance entre le centre de gravité de I'image et la direction de la source et C'ore le

(6.3)

paramétre d’impact.

Cette quantité peut donc étre calculée simplement en mono-télescope mais la stéréoscopie
peut apporter plus de précision a cette estimation. En effet, la variation de Hmax est la
contribution dominante aux fluctuations de la densité de photons au sol. Afin de tenir compte de
cette dépendance, Hmax doit donc étre déterminé a 1’aide de plusieurs images, en observation
stéréoscopique.

Mais ce modéle est trop simpliste et doit tenir compte plus précisément du paramétre
d’impact. En effet, a grand Core, la lumiére recue provient surtout du maximum de gerbe, alors
qu’a Core plus petit, la lumiére recue vient de plus bas dans ’atmosphére. On ajoute donc un
offset et un facteur multiplicatif dépendants de Core a la relation précédente [Hofmann 2000) :

1 m d
= 01(7“) + CQ(T) X @;

(6.4)

Hmazx

6.1.3 Model

Le télescope de la collaboration CAT [Piron 2001| disposait d’une fine pixelisation et a
ainsi permis de mettre au point cette analyse. Cette technique était au départ utilisée pour
un téléscope seulement, puis a été développée dans la collaboration H.E.S.S. en stéréoscopie
|de Naurois 2003, de Naurois 2009| et baptisée “Model”. Cette méthode utilise des simulations
basées sur une paramétrisation du développement des gerbes et de la production des pho-
tons Tcherenkov qui sont ensuite détectés dans la caméra d’un télescope. Ces simulations (ou
templates) prédisent I'intensité moyenne de chaque pixel dans la caméra a différentes éner-
gies, pour différents angles zénithaux et azimutaux, offsets, hauteurs du maximum de gerbe et
parameétres d'impact. Les gerbes observées, sans nettoyage préalable des images, sont ensuite
comparées a ces templates grace a une méthode de maximum de vraisemblance.

La fonction de vraisemblance est maximisée pour obtenir I’énergie £/ du gamma incident, sa
direction 7', et le point d’impact au sol. Les paramétres caractérisant les images sont représentés
sur la figure 6.9.

Dans cette méthode, les fluctuations poissoniennes du nombre de photoélectrons et celles
des piédestaux dis a 1’électronique et au bruit de fond du ciel sont prises en compte, mais
pas les fluctuations intrinseques de la gerbe. L’avantage de cette méthode est qu’elle gére bien
les détails des images et la corrélation entre différentes images contrairement a la méthode
Hillas.

Paramétres discriminants
Les coupures appliquées lors de 'extraction du signal afin de discriminer les hadrons dans
I’analyse Model sont :
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FIGURE 6.9 — Définition des parameétres utilisés pour la reconstruction des gerbes avec l'analyse
Model. Figure issue de [de Naurois 2012].

e le rapport L/S entre la longueur de la gerbe et son amplitude, afin de rejeter les images
de muons tronquées,

e la distance entre la direction d’observation et la direction reconstruite de la gerbe (équi-
valente a la coupure 6 pour Hillas),

e la qualité du fit (Goodness, définie a partir de la fonction de vraisemblance et du nombre
de pixels.

6.1.4 Model 3D

Cette méthode est la plus récente et a été développée au Laboratoire Leprince-Ringuet pour
la collaboration H.E.S.S. [Lemoine-Goumard 2006b|. Elle repose sur deux hypothéses :
— les photons Tcherenkov sont émis sur une gaussienne tri-dimensionnelle (photosphére)
suivant I’axe de développement de la gerbe,
— la distribution angulaire des photons Tcherenkov est indépendante de la position du point
d’émission et de I'énergie du gamma incident.
La gerbe est donc modélisée par une photosphére gaussienne et est utilisée pour prédire le
nombre de photons Tcherenkov collectés dans chaque pixel de la caméra.
La gerbe est ici définie par 8 paramétres (voir figure 6.10) :

e la direction de 'axe de la gerbe par rapport au télescope,
e le parameétre d’impact,

e la position du maximum de gerbe, correspondant au maximum d’émission des photons
Tcherenkov,

les écart-types longitudinaux et transverses de la gerbe (longueur de la photosphére et
largeur transverse),

le nombre de photons Tcherenkov dans la gerbe.
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FIGURE 6.10 — Définition des paramétres du Model 3D. Figure issue de
[Lemoine-Goumard 20060].

Comme pour la méthode des moments, on procéde tout d’abord a un “nettoyage” des images
a l'aide d’un systéme a double seuil pour éliminer le bruit de fond du ciel. Seuls les pixels ayant
passé ces seuils sont utilisés pour ’analyse.

Pour chaque pixel passant les coupures en seuil dans la cameéra, on calcule le nombre
de photons attendus en théorie en fonction des paramétres de la gerbe. Le nombre réel de
photons dans le pixel est ensuite comparé au nombre théorique et les paramétres peuvent étre
ajustés grace a un maximum de vraisemblance. Cette méthode est un peu analogue au M odel
mais repose sur des hypothéses et des modeéles de développement de gerbe différents. De plus,
dans la méthode 3D, seules les fluctuations poissonniennes sur le nombre de photoélectrons
et les fluctuations dues a la réponse des PMTs sont prises en compte. Mais comme le Model,
elle traite une partie des détails des images ainsi que les corrélations entre les images. Les
fluctuations sur le nombre de photoélectrons présents dans la gerbe sont aussi prises en
compte au travers de la longueur et la largeur 3D ainsi que celles dépendant de la réponse des
photomultiplicateurs.

Parameétres discriminants

L’hypothése de symétrie de révolution des gerbes électromagnétiques imposée lors du fit est
trés efficace pour rejeter les hadrons, produisant le plus souvent des gerbes asymétriques. Une
autre différence majeure entre gammas et hadrons est le développement transverse de la gerbe.
Pour les hadrons restants, on va donc effectuer une coupure sur la largeur réduite w définie
ainsi :

w = —an(Ig maz) (6.5)
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ou or est la largeur transverse, p(Hmaz) la densité d’atmosphére a 1altitude du maximum
de gerbe et D, est la profondeur d’atmosphére traversée selon I'axe de développement de la
gerbe (en g cm™2) Cette variable permet de s’affranchir de la dépendance en angle zénithal
de la largeur transverse [Lemoine-Goumard 2006b]. On peut effectuer également une coupure
sur le paramétre d’impact, car les événements a grand parameétre d’impact peuvent étre mal
reconstruits et notamment induire des erreurs lors de la reconstruction de I'énergie.

6.2 Reconstruction de I’énergie

La méthode de reconstruction de I'énergie du gamma incident qui sera utilisée par la
suite est appelée Oak. Elle se base sur la distribution de charge des images en fonction du
paramétre d'impact de la gerbe considérée. L’estimateur d’énergie utilise des arbres de déci-
sions BDT (Boosted Decision Trees) et comporte deux phases principales décrites dans la suite.

Phase préparatoire

Cette phase consiste a générer des tables look-up en fonction des différents paramétres
observationnels caractérisant les données. Ces tables donnent le profil de la charge des images
en fonction du paramétre d’'impact de gerbes simulées pour différentes valeurs des 5 paramétres
observationnels suivants :

e lefficacité optique des miroirs,

la hauteur du maximum de gerbe,

I’énergie vraie simulée,

I’angle zénithal,

loffset (distance entre la direction de la gerbe reconstruite et le centre de la caméra).

Phase d’évaluation

Ces tables look-up sont ensuite utilisées pour déterminer ’énergie de I’événement avec une
logique de type “arbre de décision”, comme représenté sur la figure 6.11. Chaque branche re-
présente un parameétre observationnel et a chaque rameau est attribué un poids w; en fonction
de 'interpolation des plus proches valeurs simulées. Le poids d’une branche totale (constituée
de 5 rameaux) est donné par :

W; = Hpk: (6.6)

k=1
ol pr = wy ou pr = 1 — wy en fonction de la branche empruntée.

Puis I'énergie pour un télescope est calculée comme la moyenne pondérée des énergies E;
obtenues pour chaque branche j sur les 2°~32 branches au total :

2;21 (Wjlog E;)
> W

lOg ETeli = (67)
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Enfin, ’énergie finale correspondant a la moyenne des énergies pour chaque télescope pon-
dérées par la charge vue dans chaque télescope :

Ntel

1

Ereco - Q E
tot i=1

(QteliEteli) (68)

Ntel

ol Qrot = E Gtel; -
i=1

La distribution de log(

reco

) permet d’évaluer les performances de cet estimateur. En effet
vraie
la moyenne de cette distribution donne le biais de 'estimateur qui est inférieur & 5% pour des

énergies > 0.3 TeV et sa variance correspond a la résolution en énergie, d’environ 15% entre
0.2 et 30 TeV [Becherini 2011].

logE, logE, ... ... logE,,
w,ow, v W

32

FIGURE 6.11 — Arbre de décision utilisé pour ’estimation de ’énergie du gamma incident par la
méthode BDT de [Becherini 2011]. A chaque branche représentant un paramétre observationnel
est attribuée un poids en fonction des paramétres réels des données observées.

6.3 Analyse Multi-variée (MVA)

Comme on I'a vu précédemment, ’analyse basée sur les paramétres de Hillas est robuste
mais n’exploite pas la corrélation entre plusieurs images d’'une méme cascade ni les avantages de
I'imagerie fine dont disposent les caméras du réseau de télescopes H.E.S.S. Certaines méthodes
ont ainsi été développées pour en tirer parti et augmenter la sensibilité, comme les analyses
Model et Model3D. De nouvelles techniques de discrimination basées sur des analyses multi-
variées ont également été développées plus récemment, comme par exemple [Ohm 2009], dont
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les variables discriminantes sont basées sur les paramétres de Hillas. En outre, comme les
analyses précédentes utilisent différentes propriétés des gerbes observées, il est possible de
repousser encore la sensibilité en les combinant. C’est le principe de 'analyse Xeff développée
par [Fiasson 2010] dont les paramétres discriminants sont basés sur une combinaison de ceux
utilisés par les trois méthodes Hillas, Model et Model3D.

Cependant les paramétres basés sur la qualité du fit (Goodness) sont trés sensibles aux
fluctuations du NSB. Ce genre de variable nécessite de plus une bonne connaissance de la
distribution de probabilité du bruit, de la réponse des pixels ainsi que de leur variation en
fonction du taux de NSB. Ces analyses sont donc sensibles aux imperfections électroniques et
au vieillissement de l'instrument. C’est pourquoi une nouvelle méthode de discrimination MVA
basée sur des paramétres ne dépendant pas de ce genre de variables a été développée récemment
|Becherini 2011]. Cette analyse, baptisée Paris-MVA, est flexible et applicable a tous les types
de réseaux de télescopes a effet Tcherenkov. Elle utilise des variables discriminantes fournies
par les méthodes Hillas et Model3D ainsi que de nouveaux parameétres qui partent du principe
que les parameétres de Hillas appliqués sur les prédictions des images attendues sur les caméras
par Model3D peuvent apporter un pouvoir discriminant supplémentaire. Cette méthode utilise
aussi I’énergie calculée par le nouvel estimateur Oak (voir section 6.2) en tant que composante
d’une variable discriminante comme nous allons le voir dans la suite.

La méthode de reconstruction de la direction des événements utilisée est celle de Hillas,
choisie pour sa simplicité. Cependant une amélioration de la résolution angulaire a ’aide d’une
combinaison des méthodes Hillas et Model3D est possible et fera I'objet d'une étude présentée
au chapitre 8.

L’analyse Paris-MVA sera utilisée dans les chapitres suivants, nous allons donc en décrire
le principe, les paramétres discriminants utilisés ainsi que les différentes coupures optimisées
pour certains types de sources particuliers (intensité et indice spectral).

6.3.1 Parameétres discriminants

L’analyse Paris-MVA est basée sur trois types de variables discriminantes permettant de
distinguer les gerbes produites par les gammas des gerbes hadroniques : les paramétres de type
Hillas, Model3D ainsi que trois nouveaux parameétres tirant parti de ces deux analyses. Les
simulations de hadrons sont trés complexes, consommatrices de temps de calcul et représentent
mal la réalité, c’est pourquoi les gerbes hadroniques utilisées sont issues de données réelles
prises par H.E.S.S. provenant de régions hors du plan galactique ol aucun signal n’est observé
et sélectionnées en fonction de leur paramétres observationnels : azimut, angle zénithal, offset
et efficacité optique des télescopes.

Paramétres de type Hzillas

Les deux variables discrimantes principales de cette méthode de reconstruction ont prouvé
leur robustesse et leur efficacité dans le passé, notamment pour les sources brillantes (dont le
flux est supérieur & 10% du flux de la nébuleuse du Crabe, source de référence en astronomie
gamma). Ces deux paramétres sont MRSL et MRSW, la longueur et largeur réduite de 'image
de la gerbe sur les caméras (voir figure 6.6). Il est donc naturel d’utiliser ces paramétres au



6.3. ANALYSE MULTI-VARIEE (MVA) 137

fort pouvoir discriminant et qui nécessitent peu de temps de calcul.

Paramétres de type Model3D
Les paramétres dérivés de la reconstruction Model3D sont les suivants :

e la largeur 3D réduite Width3D,
e erreur sur Width3D,
e la prondeur du maximum de gerbe Hmaz3D.

Les distributions de ces trois parameétres pour des événements gammas et hadrons sont
représentées sur la figure 6.12. La largeur 3D réduite a une valeur moyenne plus petite pour les
gammas que pour les hadrons et sa distribution est plus étroite. L’erreur sur cette variable est
plus importante en moyenne pour les hadrons et vient du fait que les gerbes hadroniques sont
mal ajustées par un modéle de gerbe électromagnétique a symétrie de révolution, induisant
donc des erreurs plus grandes. Enfin la profondeur du maximum de gerbe présente un fort
pouvoir discriminant a basse énergie.
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FIGURE 6.12 — Paramétres discriminants issus de la reconstruction Model3D. (a) : largeur
3D réduite (b) : erreur sur la largeur 3D réduite (c) : profondeur 3D du mazimum de gerbe.
La distribution bleue est obtenue avec des simulations de gammas et la distribution hachurée

rouge correspond au bruit de fond de cosmiques de données sélectionnées. Figures issues de
[Becherini 2011].

Nouvelles variables

De nouvelles variables discriminantes ont été définies a partir des deux méthodes de re-
construction Hillas et Model3D. Les prédictions du Model3D sont utilisées pour dériver des
paramétres de Hillas de la méme facon qu’a partir des images observées sur les caméras. Ces
parameétres sont appelés HillasOnModel et vont étre comparés aux parameétres de Hillas “nor-
maux” afin de définir de nouvelles variables. En partant du principe que les gerbes hadroniques
sont mal ajustées par des modeles de gerbes électromagnétiques, on s’attend a avoir des inco-
hérences sur la forme et la charge des images prédites par le Model3D et par conséquent des
écarts importants entre les paramétres de Hillas et ceux de HillasOnModel pour les hadrons.
Les distributions de ces parameétres pour des simulations de gammas et des hadrons issus de
données réelles sont représentées sur la figure 6.13.



138 CHAPITRE 6. ANALYSE ET METHODES

Le premier parameétre correspond a la distance angulaire entre les deux directions recons-
truites :

Q = log(arccos(Vyitias * VHitlasOnModel)) (6.9)

ou v est le vecteur normalisé correspondant a la direction de I’événement. La direction du
gamma incident se trouve sur le grand axe de l'ellipse d'une image, or les gerbes hadroniques
ne sont pas elliptiques, on attend donc une grande différence entre les grands axes dérivés par
Hillas et HillasOnModel pour les hadrons.

Les deux parameétres suivants sont basés sur I'estimateur en énergie fourni par la méthode
Oak (décrite dans la section 6.2). Tout d’abord, le rapport entre les énergies reconstruites est
donné par :

EHillas

Rp = log( (6.10)

EHillasOnModel

Comme on le voit sur la figure 6.13, la valeur moyenne de Ry est autour de 0 pour les gammas
mais s’éloigne de 0 pour les hadrons mal reconstruits.

Enfin le dernier paramétre correspond a la différence de charge entre la charge réelle observée
eel; €t la charge prédite g, par inversion du processus d’estimation de ’énergie :

1Ntels
AQ = L — Grel: 6.11
Q=5 ;(qt L= Gret;) (6.11)
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FIGURE 6.13 — Parameétres discriminants issus de la comparaison entre les parametres de Hillas
et les parameétres HillasOnModel obtenus a partir des prédictions Model3D. (a) : distance an-
gulaire entre les deux directions reconstruites (b) : rapport Rg entre les énergies reconstruites,
(c) : différence entre charge prédite et charge réelle AQ. La distribution bleue est obtenue avec
des simulations de gammas et la distribution hachurée rouge correspond au bruit de fond de
cosmiques de données sélectionnées. Figure issue de [Becherini 2011/
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6.3.2 Déroulement de I’analyse Paris-M VA

L’analyse Paris-MVA utilise le package TMVA! de ROOT 2. Plusieurs types d’analyses
multi-variées sont possibles, notamment les réseaux de neurones ou les arbres de décision.
Dans le cas de Paris-MVA, I'utilisation d’arbres de décision BDT (Boosted Decision Trees)
s’est avérée plus performante.

Le déroulement de ’analyse se fait en trois étapes :

e le “training”, ou 'entrainement de I'analyse, pendant lequel une forét d’arbres de décision
est construite a ’aide d’un ensemble d’événements simulés pour les gammas et issus de
données réelles pour les hadrons. L’espace des phases est divisé en intervalles (bins) en
énergie, angle zénithal et multiplicité des télescopes afin de regrouper les événements
en différents groupes présentant des propriétés similaires. Cela permettra notamment
d’optimiser les coupures pour obtenir un meilleur rejet du bruit de fond dans un groupe
d’événements donné,

e le test de performance qui utilise la forét construite pour discriminer les gammas des
hadrons d’un ensemble d’événements indépendants,

e |'application aux données réelles.

Importance des variables discriminantes

L’analyse MVA permet de classer par ordre d’importance les variables discrimantes en
fonction de la fréquence a laquelle elles sont utilisées pour discriminer les évenements. Ainsi,
a basse énergie (E<500 GeV), c’est la profondeur du maximum de gerbe Hmaz3D qui est la
plus utilisée, suivie par la nouvelle variable €2, qui est aussi importante a haute énergie (E>5
TeV). La variable la moins sollicitée sur I'ensemble des énergies est la longueur réduite MRSL.

6.3.3 Définition des coupures

Différentes coupures en charge (en nombre de photo-électrons) ont été définies afin d’entrai-
ner la méthode MVA pour chaque type de coupure séparément et ainsi optimiser la détection
de sources aux caractéristiques particuliéres. Des noms d’arbres ont été attribués a chaque cou-
pure, la dureté de leur bois représentant de facon imagée I'intensité des coupures associées .
Ces configurations sont disponibles en fonction de l'azimut des sources considérées (nord et
sud) afin de prendre en compte correctement l'effet du champ magnétique terrestre sur le
développement des gerbes atmosphériques. Ces coupures sont les suivantes :

e elm (40 p.e.) : la coupure la plus basse en charge est destinée a 1’'observation de sources
extragalactiques a grand redshift. En effet, le spectre attendu de ce type de source est
assez mou (I'>3) a cause de I'absorption des gammas par I'EBL, on va donc avoir plus
d’événements a basse énergie, d’ott une coupure trés lache en charge afin d’abaisser le

1. http ://tmva.sourceforge.net
2. http ://root.cern.ch
3. elm=orme, fir=sapin, ash=fréne, teak=teck, ipe=ébéne
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seuil en énergie pour récupérer un maximum d’événements et optimiser le rapport signal
sur bruit.

e fir (60 p.e.) et ash (80 p.e.) : ces coupures sont destinées a étudier des sources
galactiques ainsi que les sources extragalactiques a petit redshift dont I'indice ['<3 et le
flux > 1% du flux du Crabe.

e teak (110 p.e.) : cette coupure est optimisée pour les sources galactiques faibles dont
I'indice T'<3 et le flux < 1% du flux du Crabe. En effet, efficacité gamma obtenue est
telle que les événements a basse énergie et vus par deux télescopes seulement, souvent
mal reconstruits, sont fortement supprimés. Cela permet de réduire les fluctuations a
basse énergie dues aux hadrons et d’augmenter la sensibilité.

e ipe (150 p.e.) : cette derniére coupure en charge, plus élevée, permet d’obtenir une
meilleure PSF et ainsi de faire des études morphologiques sur les sources étendues.

6.4 Soustraction du bruit de fond résiduel

Par définition, en astronomie gamma on cherche a observer les gerbes électromagnétiques
produites par les rayons gammas. Or ces gerbes sont minoritaires en comparaison de celles
produites par les rayons cosmiques constituant un des bruits de fond. Ce dernier est d’autant
plus important & basse énergie comme le montre la distribution spectrale en loi de puissance
des rayons cosmiques (voir figure 1.3).

Un des enjeux majeurs consiste donc a distinguer les gerbes électromagnétiques des gerbes
hadroniques. Cette discrimination est possible grace a des considérations géométriques des
images produites, en appliquant des coupures sur des paramétres discriminants dépendant de
la technique de reconstruction utilisée, comme on I’a vu dans la section précédente.

Or, aprés ces coupures un autre bruit de fond subsiste malgré tout, ce sont les gerbes
produites par les électrons cosmiques, de nature électromagnétique tout comme les rayons
gammas, ainsi que les gerbes hadroniques ayant malgré tout passé les coupures. Nous détaillons
les méthodes généralement utilisées pour estimer ce bruit de fond dans la suite.

6.4.1 La méthode On - Off

Aprés avoir rejeté les événements qui ne ressemblaient pas & des gammas, il faut éliminer le
fond “v-like” restant (électrons cosmiques et hadrons passant les coupures). Pour soustraire ce
bruit de fond, on part de 'hypothése qu’il est isotrope dans la région du ciel considérée pour
un méme angle zénithal ainsi que des conditions atmosphériques et un temps d’observation
similaires & ceux de la région source. On définit donc une région source appelée région ON et
une région OF'F ne contenant pas de signal et destinée a estimer le fond. On mesure le nombre
d’événements observés dans chaque région et on applique une soustraction quantitative du
bruit de fond qui définit I'excés observé :

Nezc = NON — a X NOFF (612)
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ol Noy et Nopp sont les nombres d’événements dans les régions ON et OF'F' respectivement
et v correspond au rapport des aires corrigées de 1'acceptance (qui dépend de 'offset comme
on le verra dans la section 6.5) dans ces régions : o = A, /Aofs-

Dans le cas gaussien, c’est a dire lorsque Noy et Nopp sont suffisamment grands, la signi-
ficativité est donnée par |Li 1983] :

Non —a X Noff

o= : (6.13)
\/Non + a? x Noff
Les fluctuations du bruit sont définies comme :
Non +@® X Ny (6.14)

Afin de minimiser les fluctuations et obtenir une significativité plus grande, on doit réduire
le paramétre a. Il faut donc de préférence choisir une région OF'F' dans laquelle est estimé le
bruit plus grande que la région ON ou se trouve la source.

Deux solutions s’offrent & nous pour soustraire le fond :

e La premiére consiste a observer la source (ON) puis pointer le télescope sur une région
a coté de la source (OFF) avec les mémes conditions d’observations (angle zénithal,
conditions atmosphériques, acceptance et temps d’observation). L’inconvénient majeur
de cette méthode réside dans le temps nécessaire a l'observation de la source qui est
doublé pour estimer le bruit. Cependant, c’est parfois la seule méthode possible pour les
sources étendues (dont la taille est de 'ordre de celle du champ de vue) et pour lesquelles
on ne peut pas définir de région OF F dans le méme champ de vue.

e La seconde consiste a utiliser le large champ de vue du réseau de télescopes en définissant
la région OF'F' par rapport a la position de la source dans le champ de vue. L’avantage
par rapport a la méthode précédente est que le temps n’est pas doublé, puisqu’on observe
la source et le fond simultanément. Dans ce cas, on a plusieurs choix de régions OF'F
possibles, représentées sur la figure 6.14.

Ces régions ont chacune leurs avantages et inconvénients. Tout d’abord, la réponse de
I'instrument n’est pas la méme dans tout le champ de vue car 'acceptance dépend fortement
de Toffset. Par conséquent, pour avoir les mémes conditions entre les régions ON et OFF,
le plus facile est d’utiliser des régions a la méme distance par rapport au centre, comme les
régions (a), (b) et (d) de la figure 6.14. En outre, 'estimation de I'énergie dépend aussi beaucoup
de Dacceptance, c¢’est pourquoi on utilise généralement les régions OF F multiples (méthode
Reflected) pour calculer les spectres en énergie. Cependant, ces techniques nécessitent que la
région source soit décalée par rapport au centre du champ de vue (correspondant a la direction
d’observation) afin de pouvoir définir des régions OF F' & égale distance du centre. On utilise
donc également la région (c) de la figure 6.14 en anneau complet (méthode du Ring) pour
faire des cartes du ciel, notamment pour le scan du plan galactique ot il y a souvent plusieurs
sources dans le méme champ de vue. Dans ce cas il faut prendre en considération les variations
d’acceptance dans la région OF'F'.
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(a) Régilon miroir (b) Région ([)FF multiples

OFF

Champ de vue

FIGURE 6.14 — Représentation des différentes régions ON et OFF possibles dans le champ de
vue de la caméra.

Comme on I’a mentionné plus haut, il vaut mieux choisir une surface OFF plus grande
que la région ON pour réduire les fluctuations. C’est le cas pour les régions de type (b), (c) et
(d). On prend généralement les surfaces OF F telles que o ~1/7. D’aprés ces considérations, la
région de type (d) (segment d’anneau) semble la meilleure. Cependant, il peut arriver qu’une
autre source soit présente au niveau de cet anneau de taille importante, ce qui fausserait le
calcul du fond. Il faut donc exclure les zones o sont présentes les sources de la région OF F,
ce qui rend la tache plus compliquée.* De plus, si la source est trop étendue, il y aura un
gradient d’acceptance dans la trés large région OFF & prendre en compte ainsi qu’'un risque
d’erreurs systématiques.

On ajoutera qu’il existe d’autres méthodes de soustraction comme par exemple celle de mo-
délisation du fond (méthode Template), qui utilise les distributions de probabilité des variables
discriminantes [Rowell 2003]. Dans ce cas, les données utilisées pour estimer le fond peuvent
étre prises séparément et dans des champs de vue différents mais doivent avoir des distribu-
tions de probabilité similaires a celles des observations de la source étudiée, correspondant a
des conditions d’observation équivalentes.

4. L’exclusion des sources est nécessaire pour toutes les méthodes de soustraction du bruit de fond et sera
détaillée dans le paragraphe suivant ainsi qu’au chapitre 7.
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6.4.2 Les régions d’exclusion

Afin d’évaluer correctement le bruit de fond non éliminé par les critéres de forme comme
décrit précédemment, il est indispensable d’exclure les zones présentant un signal des régions
OF'F. En effet, si ces régions contiennent un signal gamma, le fond risque d’étre surestimé. En
outre, la bonne soustraction du fond est particuliérement importante dans le cas des sources
faibles. Pour cela, on utilise un fichier de régions d’exclusion circulaires défini & partir des
sources gamma présumeées et /ou détectées par H.E.S.S. Ce fichier est issu d’un processus itératif
lors duquel les régions a exclure sont ajoutées au fur et & mesure que les sources gamma
sont découvertes. Ce type de région peut convenir pour les études extragalactiques ou les
sources sont ponctuelles et ou il est rare d’observer plusieurs sources dans le méme champ
de vue. Cependant, ces régions ont des tailles arbitraires définies par 'utilisateur et ne sont
pas forcément optimales, surtout autour du plan galactique ou la plupart des sources sont
étendues avec des formes spécifiques et ot il y a beaucoup d’émission diffuse. C’est pourquoi
une amélioration de ces régions est nécessaire pour étudier les sources faibles proches du plan
galactique. Ce travail a été effectué pendant cette thése et sera présenté au chapitre 7.

6.5 Fonctions d’instrument

En astronomie gamma, les conditions d’observation des sources varient en fonction de nom-
breux paramétres comme ’azimut, ’angle zénithal, 'efficacité optique des miroirs, le nombre
de télescopes en fonctionnement ou encore la position de la source par rapport a la direction
d’observation (offset). Ces conditions variables vont entrainer une réponse différente de I'ins-
trument et affecter les images des gerbes observées. C’est pourquoi il est nécessaire de produire
des fonctions d’instrument qui vont permettre de caractériser le détecteur en fonction de ces
conditions d’observation et d’analyser les événements en tenant compte de ces variations.

Les fonctions d’instrument (ou IRFs pour Instrument Response Functions) sont produites &
partir de simulations Monte-Carlo a différents azimuts (nord et sud), angles zénithaux, efficaci-
tés optiques et offsets pour les gammas et en utilisant des données réelles pour les hadrons. De
plus, ces fonctions sont produites pour chaque configuration développée car les différentes cou-
pures appliquées vont également modifier les images observées. Les IRFs utilisées pour I’analyse
sont détaillées ci-dessous.

6.5.1 Acceptances radiales

[’acceptance radiale définit la capacité & détecter les cosmiques dits “v-like” (i.e. passant
les coupures de forme). Elle dépend peu de P'efficacité optique des miroirs et de Pangle azimu-
tal mais varie avec le zénith et I'offset. Ces acceptances sont donc produites pour différentes
bandes en angle zénithal et en fonction de la position de la source par rapport a la direction
d’observation (voir exemple sur la figure 6.15).

Les données utilisées pour produire ces fonctions d’acceptance proviennent du bruit de
fond dans les champs de vue extragalactiques observés par H.E.S.S.. Afin d’exclure les zones
présentant un signal, on utilise la méthode dite de “Pacman” consistant a définir des quartiers
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d’exclusion autour des sources connues (voir figure 6.16) [Marandon 2010]. Comme il y a peu de
données prises a grand angle zénithal, la derniére bande en zénith (non représentée ici) regroupe
les angles allant de 55° & 90° afin d’augmenter la statistique disponible. Les acceptances utilisées
sont ajustées par une fonction polynomiale (spécifique pour chaque bande) afin d’avoir une
distribution lissée non sujette aux fluctuations (en particulier pour les grands angles zénithaux
ou la statistique est faible).

Les acceptances radiales sont utilisées pour pondérer le calcul de a avec la méthode de
soustraction du bruit de fond de 'anneau complet décrite précédemment (voir section 6.4).
En effet les événements provenant de I'anneau du co6té du bord du champ de vue ont une
acceptance moins grande que ceux proches du centre du champ de vue. Il faut donc corriger de
I’acceptance le nombre d’évenements provenant de la région OFF afin d’estimer correctement
le bruit de fond dans le champ de vue considéré.

| Comparaison des acceptances radiales |

1

— Zen=[0_20deq]
e Zen=[20_30deg]
—— Zen=[30_40deg]
Zen=[40_45deq]
—— Zen=[45_55deq]

10t

0 1 2 3 4 5 6 7
offset"2 (deg”2)

FIGURE 6.15 — Acceptances radiales normalisées obtenues pour la configuration ash (correspon-
dant a une coupure de 80 p.e.) pour différentes bandes en angle zénithal et ajustées a l'aide
d’une fonction polynomiale. On voit ainsi [’évolution des acceptances en fonction de ces diffé-
rentes conditions d’observations.

6.5.2 GRA

Les GRA (Gamma-Ray Acceptance) sont les acceptances de gammas détectés aprés cou-
pures et sont produites & partir de simulations Monte Carlo. Ces fonctions d’instrument servent
notamment a produire des cartes en flux ou encore a corriger les observations de sources éten-
dues qui recouvrent une partie importante du champ de vue. Dans ce cas les parties de la source
au bord du champ de vue ont une acceptance moins grande que celles au centre du champ de
vue, causant un effet d’atténuation qu’il faut corriger en utilisant les GRA.
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Source
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FIGURE 6.16 — Schématisation de la technique de “Pacman” ou de la “part de tarte” consistant
a définir des zones sans signal (en bleu) autour des sources extragalactiques observées par
H.E.S.S. et qui seront utilisées pour compter le nombre de hadrons et électrons détectés. Le
quartier orange défini autour de la source gamma est exclu du comptage des événements “ry-
like”. Cette méthode a été développée par [Marandon 2010).

6.5.3 PSF

La fonction d’étalement ou PSF (Point Spread Function) est étroitement reliée a la réso-
lution angulaire de I'instrument. Elle définit la capacité a reconstruire un événement gamma
dans la bonne direction et peut étre décrite par la distribution suivante [Aharonian 2006¢| :

ar 62 62
PSF = — = A(exp(——— ) + A,q exp(—— 6.15
d62 (exp( 20%) 1exp( 20%>) (6.15)

correspondant & la superposition de deux fonctions gaussiennes en 6.

La résolution angulaire de l'instrument est définie a partir de la largeur o de cette
distribution, appelée rgg, et correspondant a 68% de la distribution. La résolution angulaire
dépend bien entendu des conditions d’observations, elle se dégrade avec I'angle zénithal ainsi
qu’avec 'offset, comme on peut le voir sur la figure 6.17. De plus, on note que la PSF moyenne
dépend également de l'efficacité optique des miroirs. On remarque que la PSF est meilleure
pour une efficacité optique moindre a faible angle zénithal, alors qu’on s’attendrait a avoir
une meilleure PSF pour une meilleure efficacité optique. Cela vient du fait que le seuil en
énergie accessible avec une meilleure efficacité optique est plus bas, en effet la charge des
images de basse énergie est plus importante avec une meilleure réflexion des miroirs. Or la
PSF est moins bonne & basse énergie comme on peut le voir sur la figure 6.18. C’est pourquoi
la PSF moyenne semble se dégrader avec une meilleure efficacité optique, du moins pour les
petits angles zénithaux pour lesquels les gerbes sont nombreuses et bien reconstruites. A plus
grand angle zénithal, en revanche, la tendance s’inverse. En effet les images de gerbes a grand
angle zénithal sont moins intenses et le seuil en énergie est plus haut quelle que soit 'efficacité
optique. Cependant une meilleure réflectivité des miroirs permet de mieux reconstruire ces
gerbes et induit une meilleure PSF a grand angle zénithal.

La figure 6.18 montre ’évolution de la PSF en fonction de 1’énergie pour les deux méthodes
de reconstruction Hillas et Model3D et pour deux angles zénithaux différents. On note tout
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R68 en fonction de I'angle zenithal pour un offset= 0.5 deg R68 en fonction de I'offset pour un angle zenithal= 18 deg
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FIGURE 6.17 — Distributions du r¢s obtenu avec la coupure ash (80 p.e.) de Uanalyse Paris-MVA
et avec la reconstruction Hillas pour la direction des événements. Gauche : distribution du res
en fonction de l'angle zénithal, pour un offset de 0.5° et pour différentes efficacités optiques des
miroirs (100%, 70% et 50% de lefficacité nominale). Droite : distribution du res en fonction de
Doffset, pour un angle zénithal de 18 et pour les mémes efficacités optiques des miroirs (100%,
70% et 50%). On remarque que la PSF se dégrade fortement avec l'angle zénithal, passant de
0.082° au zénith a 0.184° pour un angle de 67 a 70% d’efficacité optique. Le rgs augmente
aussi avec l'offset, bien qu’il soit a peu prés constant pour des offsets compris entre 0 et 1°.
Enfin, Uefficacité des miroirs joue également sur les résolutions angulaires obtenues et doit étre
prise en compte correctement pour le calcul de la PSF dans un champ de vue donné.
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PSF en function de E pour un zenith=18 et offset= 0.5 deg PSF en fonction de E pour un zenith=53 et offset= 0.5 deg
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FIGURE 6.18 — Comparaisons du r¢s obtenu avec la coupure ash (80 p.e.) de l’analyse Paris-
MVA et avec les reconstructions Hillas (ronds) et Model3D (triangles) pour la direction des
événements. Gauche : distribution du reg en fonction de ’énergie a un angle zénithal de 18°.
Droite : distribution du rgs en fonction de l’énergie a un angle zénithal de 53°. On voit que le
seuil en énergie est plus haut pour l’angle zénithal de 55°. On note également que la méthode
Model3D obtient une meilleure PSF a basse énergie (<300 GeV) et a haute énergie(>20TeV)
pour un angle zénithal de 18°. A 53° par contre, la PSF de Model3D est toujours meilleure a
basse énergie mais se dégrade considérablement au-dela d’1 TeV.
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d’abord que le seuil en énergie accessible est effectivement plus haut & zen=>53° (environ 300
GeV) qu’a zen—=18° (100 GeV). On voit aussi que ces deux méthodes ont des comportements
trés différents en fonction de I’énergie et de l'angle zénithal considéré. Bien qu’a premiére
vue la variation de la PSF obtenue avec différentes méthodes en fonction de 1’énergie semble
trés nette, cette variable seule n’est finalement pas la plus pertinente pour déterminer quelle
est la meilleure méthode de reconstruction. Dans une optique d’amélioration de la PSF
en utilisant différentes méthodes de reconstruction, la prise en compte des autres variables
observationnelles est donc indispensable. Cette étude sera présentée en détail au chapitre 8.

La PSF dépend évidemment des coupures appliquées aux images car plus la coupure en
charge est grande et plus les images sélectionnées sont intenses. Elles sont donc mieux recons-
truites et la configuration correspondante obtient une meilleure PSF. Une autre possibilité pour
avoir une meilleure reconstruction est d’augmenter la coupure en multiplicité, c’est a dire le
nombre de télescopes dont les images passent les coupures en charge pour chaque événement.
En effet, par définition du principe de stéréoscopie, plus il y a d’images de la gerbe et meilleure
sera la reconstruction. L’inconvénient de ces méthodes repose cependant sur le nombre d’évé-
nements sélectionnés avec ces coupures. Cela ne pose pas trop de probléme dans le cas des
sources trées brillantes mais la statistique se retrouve fortement réduite pour les sources faibles.
Ces méthodes sélectives ne sont donc pas une bonne solution pour parvenir a une meilleure
résolution angulaire sur les sources faibles.

6.5.4 Surfaces de collection

Les surfaces de collection correspondent aux surfaces effectives de détection de sources
ponctuelles. Elles sont données en fonction de I’énergie des gammas incidents et pour les
différentes variables observationnelles (azimut, angle zénithal, offset, efficacité optique des
miroirs). Elles vont servir & mesurer des flux ou a faire des spectres et supposent que la source
observée est contenue dans une région de taille prédéfinie correspondant a la PSF obtenue pour
la configuration considérée. En effet une coupure en 62 correspondant grosso modo au reg de la
configuration est appliquée aux données afin de ne garder que les gammas provenant bien de la
source. Cette hypothése est valable uniquement pour les sources ponctuelles dont la taille ap-
parente correspond a I’étalement de la PSF. Dans le cas des sources étendues, il faut utiliser les
configurations dites de “Full containment” qui n’ont pas de coupure en 62 et pour lesquelles on
définit une région circulaire contenant ’ensemble de la source pour sélectionner les événements.

La figure 6.19 montre des exemples de surfaces de collection pour différents offsets et angles
zénithaux. On voit notamment que les surfaces de détection diminuent quand l'offset augmente
et qu’a grand angle zénithal les caméras sont plus sensibles aux gerbes de trés haute énergie.
L’évolution des surfaces avec 'efficacité optique se traduit quant & elle par une variation du
seuil d’énergie accessible et un décalage du maximum de collection avec 1’énergie. En effet
lorsque lefficacité optique diminue, le seuil accessible en énergie augmente tout comme I’énergie
correspondant au maximum de collection.
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FIGURE 6.19 — Surfaces de collection obtenues pour une efficacité optique de 60%, une coupure
en charge a 80 p.e. (configuration ash), un azimut de (° (source au nord) et avec la recons-
truction Hillas. En haut : Surfaces de collection a offset fixe de 0.5° et pour différents angles
zénithaux. En bas : Surfaces de collection a angle zénithal fize de 18° et pour différents off-
sets. On wvoit que plus offset augmente et plus les surfaces diminuent dans toute la bande en
énergie. En revanche on remarque qu’a un offset donné, le seuil en énergie accessible augmente
avec ’angle zénithal et les surfaces de détection deviennent plus importantes a haute énergie.
Cela traduit le fait que seules les gerbes a plus haute énergie sont visibles aux grands angles
zénithauz.
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6.5.5 Reésolution en énergie

Les fonctions de résolution en énergie sont utilisées pour créer les spectres en énergie. Elles

donnent le biais (correspondant a la moyenne de la distribution log( rece

)) et la résolution
vraie

en énergie (correspondant a la variance de cette distribution) pour le jeu de variables obser-
vationnelles {azimut, efficacité optique, angle zénithal, offset} et pour chaque configuration
considérée. Un exemple de biais et de résolution en énergie sont donnés sur la figure 6.20. On
voit notamment que la résolution en énergie obtenue dans cette configuration est stable dans
presque toute la gamme d’énergie accessible par H.E.S.S. et vaut environ 15%.
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FIGURE 6.20 — Biais (4 gauche) et résolution (a droite) en énergie obtenus avec la méthode
Oak pour la configuration ash, a 70% d’efficacité optique, pour un angle zénithal de 18 et un
offset de 0.5°.

6.6 Création de cartes et spectres

L’analyse en astronomie gamma repose sur la création de cartes du ciel qui vont permettre
de détecter les sources d’émission gamma et éventuellement d’analyser leur morphologie dans
le cas des sources étendues. Puis une étude spectrale approfondie sur les sources sélectionnées
peut nous permettre d’identifier les processus a 'oeuvre dans ces objets.

6.6.1 Cartes d’excés

On rappelle que 'excés est défini comme :

New = NON —a X NOFF (616)

ot Non et Nopp sont le nombre d’évenements dans les régions ON et OF F' définies dans
la section 6.4 et a correspond grosso modo au rapport des surfaces corrigées de I'acceptance
entre ces régions.

Les cartes d’excés sont donc créées a partir des cartes ON, OF F et « ou ces valeurs sont
calculées pour chaque pixel du champ de vue considéré a ’aide de la méthode de soustraction
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de fond de I'anneau complet (méthode du Ring). Cette méthode utilise des événements a égale
distance de la source considérée pour le calcul du fond et la taille de 'anneau peut varier
afin d’atteindre une valeur de o convenable. Il faut néanmoins prendre en compte ’acceptance
radiale des cosmiques “v-like” aprés coupures dans le champ de vue afin de corriger 'effet
d’atténuation da a la diminution de l'acceptance en bord de champ.

Les cartes d’excés produites peuvent ensuite étre corrélées avec un rayon donné. Cela
consiste & sommer I'excés observé dans tous les bins situés a une distance inférieure ou égale au
rayon de corrélation du bin central considéré. Le rayon de corrélation appliqué permet de faire
apparaitre différents types de sources. Les sources ponctuelles vont avoir une taille apparente
correspondant a I’étalement de la PSF, par conséquent, on utilisera dans ce cas un rayon égal
au rgg mesuré pour le champ de vue considéré. En revanche les sources étendues ont une taille
apparente supérieure a la PSF et peuvent nécessiter une corrélation plus importante.

Il est également possible de lisser les cartes d’exces a 'aide d’une gaussienne de largeur
donnée, cette procédure n’affectant pas I'amplitude de I'excés observé.

6.6.2 Cartes de significativité

La significativité permet d’estimer si I’excés calculé précédemment est significatif par rap-
port au bruit de fond ou s’il correspond juste a une fluctuation. Dans le cas gaussien, la signi-
ficativité est donnée par la formule 6.13 et correspond a l'excés divisé par la racine du bruit
dans le cas ou les régions ON et OFF sont différentes |Li 1983]. Or en astronomie gamma
la statistique est rarement gaussienne. Dans le cas Poissonnien il est possible d’utiliser un es-
timateur de significativité comparant deux fonctions de vraisemblance. La premiére fonction
teste 'hypothése selon laquelle la région ON contient un signal tandis que la deuxiéme suppose
qu’elle n’en contient pas. Le rapport de ces deux fonctions de vraisemblance est noté \ et le
nombre de déviations standard de 'hypothése signal par rapport a I’hypothése sans signal est
donné par |Li 1983] :

S =+/=2In A (6.17)

ou

A= a (NON—FNOFF)]NON[ 1 <N0N+NOFF Norr
1+a Non I1+a Norr

Dans le cas ou le nombre d’événements Noy et Nopp est suffisament grand (statistique
gaussienne), la variable —21In \ va se comporter comme un x? a un degré de liberté.

(6.18)

En I’absence de signal, la distribution de significativité suit une loi normale gaussienne dont
la valeur moyenne est nulle et la variance égale a 1. L’étude de la distribution de significativité
du fond est donc un bon moyen de vérifier que les régions présentant un signal ont bien été
exclues du calcul du fond.

Les cartes de significativité sont produites a partir des cartes ON, OFF et « corrélées.
Par défaut, le rayon de corrélation utilisé lors des scans est égal a la coupure en 6 de la
configuration considérée, correspondant grosso modo au rgg. Pour le calcul de la significativité
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d’une source donnée, en revanche, le rayon utilisé est égal au rayon de la région ON considérée.
Cette derniére doit étre définie avec précision car la significativité obtenue dépend du rayon
de corrélation considéré.

Le principe des essais (trials)

Les cartes du ciel produites par défaut ont des pixels (bins) de 0.01° de c6té mais cette
taille peut étre modifiée. Ces cartes comportent donc un nombre Ny;,s de pixels qui sont sujets
a des fluctuations du bruit de fond. Or plus le nombre de bins est grand et plus le risque de
fluctuation augmente.

La significativité o; dans le bin 7 correspond a la probabilité P que le signal observé dans ¢
ne provienne pas d’une fluctuation du bruit de fond. Cette probabilité est donnée par :

P= \/LQ_W/_U exp(_—\/%)dt (6.19)

Cependant, lorsqu’on recherche un signal a I’aveugle en mode survey (scans), comme cela a
été fait le long du plan galactique avec H.E.S.S., le nombre d’essais (ou trials) pour rechercher
ce signal doit étre pris en compte dans le calcul de la significativité d’une source. On parle alors
de significativité post-trials (a Vopposé de pre-trials). Cette significativité est calculée a partir
de la probabilité Py de trouver un faux signal avec un niveau de significativité opc_iriqis apres
N essais. En effet, plus le nombre d’essais est grand et plus cette probabilité augmente.

La probabilité Py est donc donnée par :

Py=1-(1-P)V (6.20)
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FIGURE 6.21 — Evolution de la significativité corrigée en fonction de Opre—triais POUr un nombre
d’essais égal & 8.4x106.

Le nombre d’essais N est généralement assimilé au nombre de bins dans la carte du ciel. Le
scan du plan galactique effectué par H.E.S.S. s’étend sur 140° de longitude et 6° de latitude.
Donc le nombre total de bins de 0.01° de coté est de 8.4x10°. L’évolution de la significativité
aprés correction du nombre d’essais en fonction de 0ppe_triars €St représentée sur la figure 6.21.



6.6. CREATION DE CARTES ET SPECTRES 153

Avec ce nombre d’essais, le niveau de significativité avant correction requis pour atteindre une
significativité finale de 5 o (correspondant au niveau de détection d’une source) est donc de
7.5 Opre—trials- Notons cependant que ce niveau est volontairement conservatif car le nombre
d’essais choisi ici ne prend pas en compte la corrélations des bins et est donc surestimé.

6.6.3 Spectres en énergie

Comme on I'a vu précédemment, la réponse de I'instrument dépend fortement des conditions
d’observations, en particulier de ’angle zénithal et de 'offset dans le champ de vue. Le seuil
en énergie et la surface de collection peuvent varier énormément d’un run & l'autre. C’est
pourquoi, afin de s’affranchir de nombreux effets systématiques, la méthode de soustraction de
fond utilisée pour déterminer le spectre en énergie d’une source donnée est celle des régions
OFF multiples (méthode Reflected). En effet celles-ci sont toutes situées a la méme distance
du centre du champ de vue et ont donc la méme acceptance radiale. En outre pour ce type
d’étude, on a besoin des surfaces de collection en fonction de ’énergie ainsi que des résolutions
en énergie afin de déconvoluer les données de la réponse de l'instrument correspondant aux
conditions d’observation de la source considérée.

La méthode utilisée pour la création de spectres, appelée méthode de “forward-folding”
[Mohanty 1998, Piron 2000], repose sur la comparaison du nombre d’événements obtenus dans
des intervalles (bins) en énergie avec la prédiction attendue en faisant ’hypothése d’une forme
spectrale % donnée. Les valeurs des paramétres caractérisant la forme spectrale considérée
sont obtenues grace & un maximum de vraisemblance en comparant les données avec les valeurs
attendues.

La distribution des événements sélectionnés est échantillonnée en différents intervalles :

— en angle zénithal [zen™", zen™®],, avec des bins de largeur A cos zen=0.05,

— en offset [, §™7],, avec des bins Ad=0.5°,

— en efficacité optique [ef ™" ef f™"];ct7,

— en énergie reconstruite Ej, : [Emm, Em‘”]ie dont I’énergie minimale et maximale est définie

par l'utilisateur.

mam]

On a donc un ensemble d’intervalles a 4 dimensions : Ay i icicff = Diz @ Djp @ Nje @ Njegy.
Pour chacun de ces intervalles on détermine le nombre d’événements dans les régions ON et
OFF et I'excés correspondant est donné par :

—aNZLE (6.21)

iz,10,ie,ief f

obs o (0]
iz,00,0egeff N;

N
12,1 iz,00,ie,ief f

Le nombre théorique attendu de photons gammas est calculé par l'intégrale :

fimas o
ie ~ dN -
Szib,io,ie :TON/ dE/ dEX[dE]thXA(Eazeniza5io7€ffieff)xP(E>E7Zeni275i07€ffieff)
0

~ (6.22)

E;Zi"
ou 4z est 'hypothese de forme spectrale, 7oy est le temps d’observation corrigé du temps mort
de la région ON, A est 'acceptance pour les photons d’énergie vraie E et P la probabilité de
reconstruire un gamma d’énergie vraie E a I’énergie reconstruite E. La fonction de vraisem-

blance compare ainsi le nombre d’événements théoriques dans les régions ON et OF F' attendus
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compte-tenu de I'hypothese spectrale considérée avec le nombre réel observé et les paramétres
correspondants sont dérivés du maximum de vraisemblance.
De plus une significativité minimale de 20 est imposée dans chaque bin en énergie
(Ng = Z Ngz’io’ioff) pour le signal observé. Le nombre de bins peut donc varier jusqu’a
iz,00,i0f f
atteindre cette valeur minimale. A trés haute énergie en particulier la statistique est faible et
ce seuil n’est pas atteint. Dans ce cas, une limite supérieure en flux peut étre dérivée.

Les formes spectrales couramment testées sont les suivantes :

e la loi de puissance pure :
dN E. _r
@ = O(EJ) (6-23)

e la loi de puissance courbée :

dN _ & E \r-Blog(E/Eo)

I8 = O(E)) (6.24)
e la loi de puissance brisée :
05 = ) G (6:25)
e la loi de puissance avec coupure exponentielle :
fl—g = O(EEO)_F x exp (—E/E,) (6.26)

ot Ey est I'énergie de référence en TeV, ®( la normalisation du flux en TeV~tecm 2574, T le
(ou les) indices spectraux de la (ou les) loi(s) de puissance et E, I’énergie de coupure en TeV.

Pour déterminer I’hypothése la plus probable, on les compare 2 a 2 et on définit le rapport
du maximum de vraisemblance comme :

L
A=—2mn 1 (6.27)
Lyo
avec Lpy; le maximum de vraisemblance de 'hypothése H;. A peut ensuite se traduire en une
probabilité d’amélioration de I’hypothése H; par rapport a Hy. On fixe généralement le seuil a
A > 4 pour lequel I’hypothése H; testée correspond a un meilleur ajustement des données que

I’hypotheése de base H,.

6.6.4 Courbes de lumiére

Afin d’étudier la variation du flux d’une source au cours du temps on va créer des courbes
de lumiére. Elles correspondent au flux intégré au-dela d’une certaine énergie et pendant une
durée donnée en fonction de la date (MJD). Cette durée dépend de la source observée et du
temps d’observation qui lui est alloué. Dans le cas des sources trés lumineuses et trés variables
comme les AGNs présentant des sursauts d’activité intense (flares) l'intervalle de temps peut
étre de I'ordre de la minute.
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6.6.5 Erreurs systématiques

Il existe de nombreuses sources d’erreurs systématiques dans l’estimation du flux observé.
Ces erreurs ont été étudiées en détail dans [Rolland 2005] et portent sur 'étalonnage, les gains
des PMTs, la dépendance azimutale des observations, le taux de NSB ou encore les variations
de conditions atmosphériques. Les incertitudes dues au modéle d’interaction des gerbes avec
I'atmosphére dans les simulations Monte-Carlo sont d’environ 15% et effet des pixels cassés
ou manquants ou l'incertitude sur le temps d’observation sont également des sources d’erreurs
importantes. De plus, les incertitudes sur les coupures et la méthode de soustraction du fond
utilisées doivent aussi étre prises en compte.

L’erreur systématique totale est de I'ordre de 20% pour le flux mesuré des sources ponc-
tuelles et de £0.1 pour l'indice spectral [Aharonian 2006¢| pour les sources ponctuelles.
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7.1 But

Une des stratégies de l'expérience H.E.S.S. consiste & réaliser des scans le long du plan
galactique afin de sonder en détail les parties centrales de la Galaxie qui sont particuliérement
riches en sources gamma. Ces surveys ont permis de découvrir de nombreuses sources le long
du plan |[Aharonian 2006d, Aharonian 2005a, Chaves 2008|, les sources les plus brillantes étant
détectées au bout d’une dizaine d’heures d’observation. En revanche, les sources plus faibles
nécessitent de plus amples observations afin d’atteindre le niveau de significativité requis pour
s’assurer de leur détection. La recherche de ces sources se fait manuellement et consiste a
produire des cartes du plan galactique et & tenter de repérer visuellement les éventuels hot
spots (points chauds) correspondant peut-étre a de nouvelles sources. Afin de simplifier et
d’automatiser cette procédure, une méthode de sélection basée sur un algorithme de double
seuil appliqué aux cartes de significativité a été développée pendant cette thése.

Ce systeme a également trouvé une seconde utilité particulierement intéressante pour I’étude
des sources faibles. En effet, comme on I’a vu au chapitre 6, on utilise des régions de controle
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(régions OF'F) dans lesquelles il n’y a pas de signal observé. Ces régions vont servir a estimer
le bruit de fond ~v-like qui n’est pas supprimé par les coupures de formes appliquées aux images
des gerbes détectées. L’étude des sources faibles requiert une analyse fine avec une soustrac-
tion particuliérement rigoureuse du bruit de fond résiduel. Par conséquent, il est primordial de
s’assurer que ces régions OF F ne contiennent aucun signal qui viendrait fausser 'estimation
du fond. C’est 1a qu’interviennent les régions d’exclusions qui visent & exclure les zones conte-
nant un excés d’événements du calcul du fond. Ces régions sont généralement circulaires ou
rectangulaires et sont définies plus ou moins grossiérement lors d’un processus itératif consis-
tant a ajouter une région d’exclusion associée a chaque excés repéré. Or, le plan galactique
présente une grande richesse en sources, la plupart sont étendues avec des morphologies bien
particulieres et peuvent également étre superposées les unes aux autres. Les régions circulaires
utilisées ne sont donc pas forcément bien adaptées a la morphologie des sources observées. De
plus, il existe des zones d’émission diffuse qui ne doivent pas non plus étre utilisées pour le
calcul du fond. Le systéme de double seuil présenté dans ce chapitre consiste a sélectionner les
régions présentant un signal significatif dans un champ de vue donné. Il peut donc également
étre adapté pour définir les régions a exclure de I’estimation du fond.

Dans la suite nous décrirons le principe du systéme utilisé, les tests de performance et les
résultats obtenus sur un exemple de champ de vue.

7.2 L’algorithme de double seuil

L’algorithme développé s’inspire de la méthode de nettoyage des images reposant sur un
systéme & double seuil appliqué a chaque pixel et a ses plus proches voisins (voir section 6.1.1).
Les pixels utilisés ont une taille de 0.01°, bien inférieure a la taille typique de la PSF obtenue
par les télescopes H.E.S.S., de 'ordre de 0.1°.

S>S,

S <S<S
2 1

S<S

2

@ (b)

FIGURE 7.1 — Ezemple de sélection des bins selon le principe de double seuil. Les pizels au-
dessus du seutl Sy n’ayant pas de plus proche voisin au-dessus du seuil Sy ne sont pas retenus
et inversement.

Voici les différentes étapes de Palgorithme (illustrées sur la figure 7.2) :
e On analyse une premiére fois le champ de vue considéré pour créer une carte de signifi-
cativité qui va servir de base a la méthode de sélection.

e On fixe un premier seuil S; et un second S,<S;. On sélectionne ensuite tous les bins
au-dessus du seuil S; qui ont au moins un plus proche voisin passant le seuil So dans la
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carte de significativité comme illustré sur la figure 7.1. Les plus proches voisins passant le
seuil S, sont également sélectionnés. On entend par plus proches voisins les 8 bins qui ont
au moins un sommet commun avec le bin considéré. Cette étape nous permet de nous
affranchir d’éventuelles fluctuations dans un bin donné en imposant un signal observé
dans au moins deux bins voisins.

e On s’attend a avoir un étalement des sources gamma di a la PSF de 'instrument. Afin
de prendre en compte cet effet, on étend la sélection de bins aux pixels situés a une
distance inférieure ou égale a rpgr qui sera définie & partir de la distribution de la PSF
dans le champ de vue. On garde ensuite tous les bins pour lesquels I'excés observé N,
est > 2¢/Nopr. Ce critére permet de s’assurer que I'excés dans ces bins est au-dessus du
bruit de fond moyen et susceptible de provenir du point chaud détecté méme s’il n’est
pas clairement significatif. On utilise pour cela les cartes d’excés et OF F' corrélées, en
effet la statistique de I’excés non corrélé est trop faible pour pouvoir appliquer ce critére.
Pour la création des cartes d’exclusion, on choisit le rayon rgs correspondant a 95% de
la PSF pour la distance rpgr. On veut en effet exclure tout signal potentiel, incluant les
queues de PSF. La recherche automatique de sources ne requiert pas un tel niveau de
sélection, on prendra donc le rgg correspondant & 68% de la PSF dans ce cas.

e Les pixels sélectionnés forment des “clusters” (ou amas) correspondant a de nouvelles
sources potentielles, appelées “hot spots” (points chauds). L’algorithme compte le nombre
de clusters détectés et calcule leur surface. Cela permet de définir les différentes régions
présentant un signal dans le but de faire une analyse plus poussée des points chauds
repérés. Cela va aussi nous servir & estimer la convergence des régions exclues par la
suite.

e Lors de la création des régions d’exclusion, on étend la sélection des bins & 95% de la
PSF. Dans ce cas certains pixels ne passent pas le critére requis (Nege > 2v/Norr), ce qui
permet de délimiter les régions contenant du signal. Cependant cela peut engendrer des
régions irréguliéres (voir figure 7.2 (d)). Or les régions d’exclusion doivent étre définies
de maniére bien homogéne pour pouvoir étre utilisées lors de ’estimation du bruit de
fond. C’est pourquoi on va lisser ces régions avec un rayon de corrélation égal a 0.1°. Ce
rayon arbitraire a été choisi de maniére a éviter les irrégularités des régions d’exclusion.
La carte obtenue est ensuite renormalisée afin d’avoir uniquement des valeurs binaires
dans chaque pixel : 0 lorsque la région contient du signal et doit étre exclue et 1 quand
elle peut étre utilisée pour la soustraction du fond.

e Dans le cas de la recherche automatique de sources, l'algorithme créée une liste des hot
spots potentiels, repérés par la position de leur centre de gravité.

Ce systéme est un processus itératif et nécessite d’étre répété plusieurs fois afin d’avoir une
exclusion optimale de toutes les régions présentant un signal. En effet, aprés la premiére itéra-
tion, l'estimation du fond sera meilleure lors de I'analyse, ce qui augmentera la significativité
de certaines régions. Celles-ci passeront donc les seuils requis par l'algorithme & la seconde
itération alors que ce n’était pas le cas lors de la premiére. Il est donc essentiel de répéter
le processus jusqu’a “convergence” compléte. Le nombre d’itérations nécessaire ainsi que des
exemples de cartes obtenues & chaque itération seront présentés dans la section 7.3.4. De plus,
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I’effet de différentes coupures ainsi que différents seuils ont été testés et seront exposés dans la
section 7.3.

On note que le calcul de la PSF est réalisé en supposant un spectre donné (indice spec-
tral, énergie minimale et maximale). Comme on estime la PSF moyenne du champ de vue on
suppposera un indice moyen de 2.3 et une énergie comprise entre 0.1 TeV et 100 TeV, corres-
pondant grosso modo a la bande d’énergie accessible par H.E.S.S. Cette approximation n’est
pas parfaite car elle suppose les mémes propriétés pour toutes les sources du champ de vue.
De plus, dans le cas ou l'algorithme est appliqué a de grands champs de vue, les variations
de PSF peuvent étre importantes. Dans I'idéal, il conviendrait donc d’utiliser la valeur de la
PSF correspondant a chaque pixel considéré lors de la deuxiéme étape. Cependant, le temps
de calcul nécessaire serait beaucoup plus important et cela n’appporterait probablement pas
d’amélioration significative a la définition des régions. Afin de minimiser les variations de la
PSF, il vaut donc mieux restreindre le champ de vue considéré lorsque 'on veut réaliser une
analyse fine d’une source particuliére.

7.3 Tests de la méthode

Avant d’appliquer 'algorithme a ’analyse des sources, nous voulons évaluer 'influence des
différents parameétres jouant un role dans la sélection des régions présentant un signal signifi-
catif. Nous allons donc tester l'effet des différentes coupures disponibles, la fiabilité des seuils
choisis et le nombre d’itérations nécessaires pour obtenir la carte d’exclusion finale du champ
de vue considéré.

7.3.1 Effet des différentes coupures

Comme on I’a vu au chapitre 6, différents jeux de coupures ont été définis par la méthode
Paris-MVA dans le but d’optimiser la détection de certains types de sources. Ces différentes
configurations sont sensibles a différentes propriétés des sources et conduisent & différentes
distributions de PSF. Par conséquent, les cartes d’exclusion produites vont dépendre de la
configuration utilisée. Dans cette section nous allons réaliser des tests sur les cartes d’exclusion,
par conséquent on étend la sélection de bins & 95% de la PSF comme décrit précédemment.
Les cartes obtenues a l'itération 0 sur le champ de vue pris en exemple précédemment avec les
seuils (S1=50, Sa=30) et pour différentes configurations sont représentées sur la figure 7.3.

On voit effectivement que les configurations fir et teak font apparaitre différentes régions
présentant du signal comparé a la configuration ash prise en exemple précédemment. La
coupure a 60 p.e. est en effet plus sensible aux basses énergies et présente deux nouvelles régions
le long du plan autour de 4° de longitude. La coupure a 110 p.e. est quant a elle optimisée pour
la détection des sources faibles et présente également une nouvelle région autour de (1=4.5°,
b=0°) ainsi qu’une autre a la position (1=13.5°, b=3°). Nous les étudierons dans la section 7.4.
L’idéal pour la recherche de nouvelles sources dans le plan galactique serait donc d’appliquer
systématiquement 1’algorithme de double seuil avec ces différentes coupures afin de pouvoir
mettre en évidence des sources aux propriétés diverses. Mais pour des raisons de simplicité
dans le cadre de la recherche de nouveaux points chauds dans le plan galactique on choisira
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FIGURE 7.2 — Illustration des différentes étapes de la procédure de sélection des pixels par le
systeme de double seuil sur la portion du plan galactique comprise entre les longitudes 0 et 15°
et pour la configuration ash correspondant & une coupure en charge de 80 p.e. (a) : carte de
significativité servant de point de départ. (b) : les pizels passant le double seuil de significativité
(S1-50, Sy—30) sont sélectionnés. (c) : carte d’excés corrélé montrant la sélection des pizels
passant le critére Nege > 2¢/Norp & une distance inférieure ou égale au ros (=0.2° ici) de la
sélection a ’étape précédente. (d) : les régions passant les deuz critéres sont définies comme
régions d’exclusion. (e) : carte finale d’exclusion aprés lissage des régions avec un rayon de
corrélation égal a 0.1°.
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FIGURE 7.3 — Comparaison de linfluence des différentes configurations pour la création des
cartes d’exclusion sur la portion du plan galactique comprise entre les longitudes 0 et 15°. De
haut en bas : configuration fir correspondant a une coupure en charge de 60 p.e., configuration
ash (coupure en charge de 80 p.e.) et configuration teak (coupure en charge de 110 p.e.) Les
seuils de significativité utilisés sont 5o et 30. Les valeurs de r¢g obtenues pour chacune de ces
configurations dans ce champ de vue sont respectivement 0.092°, 0.087 et 0.081°. Les valeurs
de rg5 utilisées sont respectivement 0.213°, 0.201° et 0.175°.
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d’utiliser la configuration teak optimisée pour I’étude des sources faibles dans le plan galactique.

7.3.2 Effet des différents seuils

Les niveaux de significativité (S;=50, Se=30) que nous avons pris en exemple sont fixés
arbitrairement. Nous voulons donc tester d’autres niveaux et nous assurer de la pertinence des
seuils choisis. On reprend le champ de vue donné en exemple dans la section précédente pour
appliquer différents niveaux de seuils a la carte de significativité de départ.

,ml
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0
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FIGURE 7.4 — De haut en bas : cartes d’exclusion obtenues a partir de la carte de significativité
de départ avec la configuration teak et pour les seuils (Si, Sz) valant (70, 50), (60, 4o) et (50,
30 ) respectivement.

Les surfaces exclues pour différents couples de seuils ainsi que le nombre de clusters trouvés
sont donnés dans la table 7.1. Les cartes d’exclusions obtenues avec les seuils (50, 30), (60,
40) et (7o, 5o) et la configuration teak sont représentées sur la figure 7.4.



CHAPITRE 7. DETECTION AUTOMATIQUE DE SOURCES ET AMELIORATION DE LA
166 SOUSTRACTION DU BRUIT DE FOND

On voit que c’est surtout le seuil S; qui joue un role majeur sur les régions a exclure.
En effet, plus le seuil S; est haut, et plus la surface totale exclue diminue. En revanche,
I’abaissement du seuil S ne modifie quasiment pas ’étendue des surfaces exclues. On remarque
des différences entre les cartes obtenues avec différents seuils S; de part le nombre de régions
exclues et leur surface totale, surtout entre les niveaux de seuils S;=50 et 60. En effet,
I’abaissement du seuil S; & 50 fait apparaitre trois nouvelles régions a exclure.

TABLE 7.1 — Nombre de clusters détectés et surface exclue totale avec la configuration teak
pour différents seuils (S1, Sa) sur Uezemple de champ de vue du plan galactique compris entre
les longitudes 0 et 15°.

(S1, S2) (5,3) | (5,4) | (6,4) | (6,5) | (7,5) | (7,6)
Nombre de clusters 10 10 7 7 7 7
Surface exclue (deg?) | 8.49 | 847 | 6.69 | 6.67 | 5.64 | 5.61

7.3.3 Simulation des fluctuations du fond

Afin de tester la fiabilité des niveaux de seuils considérés, nous allons procéder a des simu-
lations de cartes ON et OFF & partir d’'une carte OFF d’'un champ de vue donné et de la
carte de normalisation « correspondante. Ces cartes vont permettre de simuler les fluctuations
du fond et ont pour but de quantifier le nombre de fausses détections (correspondant a des
fluctuations) par l'algorithme pour les seuils choisis.

On simule donc des événements suivant une distribution poissonnienne a partir d’une carte
de fond réelle avec lesquels on remplit aléatoirement les cartes ON et OFF simulées. La
figure 7.5 montre un exemple de ces cartes simulées et la figure 7.7 donne les distributions
correspondantes ainsi que celles des cartes réelles. On voit que les distributions ON et OF F
des simulations et des cartes réelles sont bien similaires. On crée ensuite une carte d’exceés et
de significativité a partir des cartes ON et OFF simulées et de la carte de « réelle (rapport
des acceptances ON et OFF). Un exemple de cartes obtenues est donné sur la figure 7.6. La
distribution de significativité de la carte simulée est bien ajustée par une fonction gaussienne
de largeur 1, comme le montre la figure 7.8.

Les cartes simulées sont circulaires avec un diamétre de 2.5° et des bins de 0.01° de coté.
Le nombre de bins dans une carte simulée est donc de 4.9x10°. Par conséquent, pour 10°
simulations, le nombre de bins total testé est de 4.9x10'°. Aux effets de bord prés, cela revient
donc a simuler plus de 5000 fois tout le plan galactique (qui comporte 8.4x10° bins de 0.01°).

On applique ensuite ’algorithme de double seuil aux cartes obtenues et on compte le nombre
de points chauds détectés. Les différents seuils testés précédemment ont été appliqués aux
simulations de cartes et le nombre de points chauds détectés sur 10° simulations est donné
dans la table 7.2.

Aucune fausse source n’a été détectée par I'algorithme avec les seuils S1=70, So—=50. En
revanche, 'abaissement de S; conduit & un certain nombre de fausses détections. La probabilité
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FIGURE 7.5 — Gauche : exemple de carte ON simulée suivant une distribution poissonienne
a partir de la carte OFF réelle normalisée a la valeur de a. Droite : exemple de carte OF F
simulée o partir de la carte OFF réelle. Ces cartes vont ensuite servir a créer les cartes d’excés
et de significativité simulées montrées sur le figure 7.6.
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FIGURE 7.6 — Ezemple de simulations de cartes d’exces et de significativité (corrélées avec un
rayon=0.089°) obtenues a partir des cartes ON et OFF de la figure 7.5.
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FIGURE 7.7 — Haut : Distributions du nombre d’événements par bin des cartes réelles (carte
ON a gauche et OFF a droite). Bas : distributions du nombre d’événements par bin des cartes
simulées (carte ON a gauche et OFF a droite).
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FIGURE 7.8 — Distribution de significativité de la carte simulée montrée sur la figure 7.6 ajustée
par une fonction gaussienne (en rouge).
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correspondante pour un seuil S;=>5c¢ est en effet & prés de 2%. Des fluctuations peuvent donc
statistiquement se produire dans les données réelles et risquent de fausser ’estimation du fond
si on ne les exclut pas.

TABLE 7.2 — Nombre de points chauds détectés et probabilité de fausse détection associée pour
différents seuils (Sy, Sa) et pour 10° simulations de cartes.

(S1, S2) (5, 3) (5, 4) (6, 4) (6, 5) (7, 5) (7, 6)

Nb de fausses détections 1950 1894 11 11 0 0

Probabilité associée 1.9%1072 | 1.9x1072 | 1.1x107* | 1.1x107* | <1x107° | <1x10~°

Significativité négative

La distribution de significativité étant symétrique, on s’attend aussi & avoir des fluctuations
négatives. On teste donc également la probabilité de détecter des zones de significativité néga-
tives avec les seuils (S1—-50, S3—-30), (S1=-60, So—-40) ainsi que (S;—-70, So—50) sur 10°
simulations. Les résultats sont donnés dans la table 7.3 et sont légérement supérieurs au nombre
de fausses détections obtenu pour les seuils positifs correspondants, mais restent malgré tout
similaires. Il est possible que ce résultat soit dii a un biais vers les valeurs négatives de la signi-
ficativité, ceci étant néanmoins sans effet sur la recherche de hot spots dont la significativité
attendue est positive.

TABLE 7.3 — Nombre de points chauds détectés et probabilité de fausse détection associée pour
différents seuils (S, Sa) négatifs et pour 10° simulations de cartes.

(SlJ S2) (_5a '3) (_67 '4) (_77 '5)
Nb de fausses détections 2390 13 0
Probabilité associée 24x1072 | 1.3x107* | <1x107°

Champ de vue extragalactique

Les cartes galactiques utilisées pour les simulations contiennent des sources. Bien que les
événements simulés soient produits a partir de la carte de fond ne contenant pas de signal
en théorie, on veut tout de méme s’assurer de la validité des résultats obtenus. Pour cela on
réalise la méme étude a partir d’'un champ de vue extragalactique qui ne contient pas d’excés
significatif. On choisit la région de Pictor A, une galaxie de type Seyfert 1 située a la position
RA=5" 19™ 49°.74, Dec—=-45° 46'43”.7. La région de Pictor A a bénéficié d’un peu plus de
20 heures d’observations avec les télescopes H.E.S.S. mais ne présente pas de signal, comme
'atteste la carte et la distribution de significativité correspondante (voir figure 7.9). On voit
en effet que la distribution de significativité est comprise entre -5 et 5o et est bien ajustée par
une fonction gaussienne.
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On appplique donc la méme procédure que précédemment en utilisant cette fois les cartes
de ce champ de vue extragalactique comme point de départ pour les simulations. On teste
différents seuils de significativité et le nombre de fausses détections ainsi que la probabilité
associée sont donnés dans la table 7.4. On remarque que le nombre de fausses détections est

légérement inférieur a celui obtenu en utilisant les cartes galactiques mais les résultats sont
tout de méme compatibles entre eux.
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FIGURE 7.9 — Gauche : carte d’excés corrélé avec un rayon de 0.089° du champ de vue de la
galazie Pictor A obtenue avec la configuration teak. La position et taille de la région ON wutilisée
est symbolisée par le cercle noir. Milieu : carte de significativité de ce champ de vue. Droite :
Distribution de significativité correspondante et ajustement avec une fonction gaussienne.

TABLE 7.4 — Nombre de points chauds détectés et probabilité de fausse détection associée pour

différents seuils (Si, Sa) et pour 10° cartes simulées & partir du champ de vue extragalactique
de Pictor A.

(Sl’ SQ) (57 3) (65 4) (77 5)
Nb de fausses détections 1729 4 0
Probabilité associée 1.7x1072 | 4x107° | <1x107°

Conclusion

Compte-tenu des résultats obtenus avec les différents seuils étudiés, on choisit de définir
deux niveaux pour différents objectifs.

Le premier correspond a la détection incontestable de sources avec des niveaux S;=70,
S,=50, la probabilité de fausse détection associée étant inférieure a 107°.

Le second permet de rechercher des nouvelles sources qui ne sont pas suffisamment signi-
ficatives pour avoir une confirmation de détection mais qui pourraient le devenir avec de plus
amples observations. On choisit dans ce cas les seuils S;—=50, So,—30 malgré une probabilité de
fausse détection non négligeable. L’évolution de la significativité en fonction du temps (pro-
portionnelle a v/t dans le cas de sources avérées) et la recherche de contreparties possibles
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permettent ensuite de déterminer I'intérét potentiel des points chauds détectés. En fonction de
cette étude, une proposition d’observation dédiée pourra étre émise si le point chaud semble
prometteur.

Enfin, pour la création de cartes d’exclusion et afin de se prémunir de toutes fluctuations
éventuelles on choisit également les seuils S1=50, So=30 qui permettent de rester conservatif
en excluant tous les points chauds potentiels.

7.3.4 Nombre d’itérations nécessaires

Reprenons a présent la portion de scan comprise entre les longitudes 0 et 15° prise en
exemple dans les sections précédentes pour étudier 'effet du processus itératif des régions
d’exclusion et le nombre d’itérations nécessaires.

La figure 7.11 montre la carte d’exclusion obtenue pour ce champ de vue apreés trois itéra-
tions successives pour la configuration teak. Chaque carte est obtenue aprés avoir analysé le
champ de vue en utilisant les régions d’exclusions représentées a l'itération précédente. La pro-
cédure est schématisée en figure 7.10, I'itération 0 correspondant a la carte d’exclusion obtenue
a partir de la carte de significativité de départ, “numéro 0”.

Base de données Régions circulaires

Carte d'exclusion 0 Carte o de départ Itération O

[tération 1

[tération 2

Cartec 3 Itération 3

FIGURE 7.10 — Représentation schématique de la procédure des itérations successives. Les ré-
gions circulaires sont issues de la base de données collective et utilisées pour créer la carte de
significativité de départ (itération 0). La carte d’exclusion personnalisée numéro 0 est produite
a partir de cette carte et sera utilisée pour créer la carte de significativité a l’itération 1, etc.
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On remarque tout d’abord que les régions personnalisées sont trés différentes des régions
circulaires classiques. On voit notamment que les régions standards sont beaucoup plus petites
et, parfois insuffisantes pour exclure correctement le signal provenant des sources. La présence
de signal dans les régions utilisées pour estimer le fond est en effet bien visible sur la figure
7.12. Ce sont notamment les régions autour de 6° et 13° de longitude (correspondant aux
sources HESS J1801-233 [Aharonian 2008a] et HESS J1813-178 |[Aharonian 2006d|) pour les-
quelles la surface exclue n’est pas suffisante. On remarque également que pour certaines régions
d’exclusion circulaires aucun signal n’est détecté par I'algorithme. En effet ces régions corres-
pondaient a des hot spots qui ont disparu par la suite aprés de plus amples observations. Ces
différences importantes montrent bien 'inconvénient de cette méthode “a la main” et I'intérét
d’automatiser la création des régions d’exclusion.

On note également que les régions personnalisées évoluent au fil des itérations. On
remarque notamment ’apparition d’une nouvelle zone d’exclusion a 2° de longitude aprés la
lére itération, reliant ainsi deux régions auparavant distinctes. Il semble donc bien utile de
faire plusieurs itérations mais combien sont nécessaires ?

Pour répondre a cette question on peut tout d’abord étudier la distribution de significativité
dans les régions hors zones d’exclusion représentée sur la figure 7.12 pour trois itérations
successives. On voit que la part de signal présente dans ces régions est considérablement
réduite aprés la premiére itération et diminue peu aprés les suivantes. Cependant il y a
quelques différences au niveau de ’ajustement de la distribution par une fonction gaussienne.
Dans le cas d’une distribution isotrope du bruit de fond, on s’attend a ce que la moyenne
de cette distribution soit égale a zéro et sa largeur égale a 1. La moyenne et la largeur de la
distribution aprés la seconde itération sont plus proches des valeurs théoriques attendues que
lors de la premiére. La valeur du x? du fit gaussien est également meilleure. En revanche, la
troisiéme itération ne semble pas apporter d’amélioration significative du point de vue de ces
parameétres. Il semblerait donc que deux itérations suffisent pour obtenir une distribution du
bruit de fond optimale dans les régions non exclues.

Une autre facon de voir les choses consiste a étudier directement les cartes d’exclusion et la
surface exclue totale. En observant les régions exclues sur la figure 7.11 on remarque au premier
abord qu’il y a peu d’évolution aprés deux itérations. Afin d’étudier cette évolution plus en
détail on calcule la somme des surfaces exclues a4 chaque itération et on la compare a celle de
l'itération précédente. Le pourcentage de surface exclue supplémentaire a chaque itération ¢
AS; = (S; — S;_1)/S; est représenté sur la figure 7.13. Le premier point correspond a la
comparaison avec les régions d’exclusion circulaires, on voit ainsi que les régions personnalisées
apportent 40% de surface exclue en plus. On note ensuite que la deuxiéme itération apporte
moins de 1% de surface exclue en plus par rapport a la précédente. Les surfaces exclues semblent
donc converger a partir de cette étape. Il y a peu d’amélioration apportée a cette étape ni aux
itérations suivantes.
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FIGURE 7.11 — De haut en bas : Régions d’exclusion circulaires issues de la base de données col-
lective puis cartes d’exclusion obtenues a partir de la carte de significativité produite ['itération
correspondante (comme schématisé sur la figure 7.10. La portion du plan galactique utilisée est
celle comprise entre 0 et 15° de longitude avec la configuration teak et les seuils Sy =50, So=30.
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FIGURE 7.12 — Distribution de la significativité dans les régions exclues (en noir) et dans les
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FIGURE 7.13 — Evolution de la surface exclue en pourcentage de la surface d’exclusion totale &
l'itération précédente.

Conclusion

Le nombre d’itérations minimal a réaliser est donc de deux a partir de la carte de départ,
correspondant & une premiére analyse avec des régions circulaires puis deux analyses successives
avec des régions personnalisées. Cette étude a également été réalisée pour la configuration ash
et améne aux mémes conclusions.

7.4 Reésultats sur un exemple de champ de vue

Apreés avoir appliqué la procédure d’exclusion sur deux itérations, nous utilisons les cartes
obtenues pour rechercher d’éventuels points chauds dans le champ de vue considéré.

La figure 7.14 représente les régions sélectionnées étendues a la valeur du rgg pour les
configurations ash et teak avec les seuils choisis S;=50, So=30. On voit que l'algorithme de
double seuil retrouve les sources H.E.S.S. déja connues et détecte de nouveaux hot spots.

On remarque également le repérage de régions présentant un signal au sud-ouest de la source
HESS J1809-193 [Aharonian 2007b|. Cet exemple illustre ici le probléme de la superposition de
sources : ces régions sont-elles reliées & HESS J1809-193 qui est relativement étendue ou bien
ont-elles des origines différentes ? Etant donné la richesse des contreparties possibles (voir figure
7.15), il est trés probable que plusieurs objets astrophysiques soient a l'origine de la source HESS
J1809-193 et que les zones supplémentaires repérées par I'algorithme de double-seuil en soient
bien distinctes. Cependant, la capacité a les distinguer est limitée par la résolution angulaire de
I'instrument. Une étude plus détaillée de cette région serait donc nécessaire pour le confirmer.

On voit que la configuration teak fait apparaitre un point chaud a 4.5° de longitude (HotS-
pot J1756-250) et deux points chauds autour de 2° de longitude (HotSpot J1751-266 et HotSpot
J1750-272), également vus avec la configuration ash qui voit apparaitre un point chaud sup-
plémentaire vers 14° de longitude non détecté avec la configuration teak (HotSpot J1813-163).
Les noms donnés aux hot spots sont temporaires et sont basés sur une estimation grossiére de
leur position. Nous allons les analyser plus en détail afin de déterminer leur intérét scientifique
et nous présentons leurs contreparties possibles dans la suite.
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FIGURE 7.14 — Régions sélectionnées par l'algorithme de double seuil (Sy =50, Sa=30) dans la
portion du plan galactique comprise entre les longitudes 0° et 15° pour la configuration ash
(en haut) et teak (en bas). Les sources H.E.S.S. publiées sont représentées en rouge. La source
HESS J1808-204 (en wvert) est potentiellement associée au SGR 1806-20 et n'est pas encore
publiée. Les nouveaux hot spots sont représentés en magenta.
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7.4.1 HotSpot J1813-163

Ce point chaud est situé approximativement a la position (1=13.9°, b=0.6°) et est représenté
sur la figure 7.16. La significativité atteinte est de 5.10,re—triais pOUr un exces de 63 gammas.

Une source gamma non identifiée a été vue par INTEGRAL a 1.5’ de cette position : IGR
J18134-1636 [Bird 2007]. Le flux observé est de ®(17—60 keV) = (8.94+1.2) x107? erg cm 25!,
Cette source ne montre pas de variabilité significative dans cette bande en énergie et restait
non identifiée car elle ne présentait aucune contrepartie aux autres longueurs d’onde.
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FIGURE 7.16 — Gauche : carte d’excés avec un rayon de corrélation = 0.1° du HotSpot J1813-
163. Droite : carte de significativité correspondante avec la position du point chaud en magenta.
Les contreparties observées a d’autres longueurs d’onde (source INTEGRAL en gammas mous
[Bird 2007] et source Chandra en rayons X [Tomsick 2009]) sont représentées par le triangle
et le carré noirs sur la carte d’exces.

Une campagne d’observation en rayons X avec le satellite Chandra a ensuite été lancée
dans le but d’étudier les sources non identifiées vues par INTEGRAL comme celle-ci. Ces
observations ont permis de découvrir la source CXOU J181328.0-163548 potentiellement
associée a la source INTEGRAL |Tomsick 2009|. La source X présente un spectre en loi de
puissance avec un flux non absorbé de ®(0.3 — 10 keV) = 375, x 107'2 erg cm 257! et un
indice I' = 1.4470%9. La colonne d’absorption correspondante est de Ny = 1175 x 10?2 cm 2.
La probabilité de fausse association avec la source INTEGRAL est de 1.5%, ce qui en fait une
contrepartie plausible.

Cependant, le satellite Swift a également observé cette région et ne détecte aucune contre-
partie a la position de la source Chandra ni dans le cercle d’erreur de I'instrument IBIS du
satellite INTEGRAL (d’un rayon égal & 3.8" 4 90% de confiance) [Landi 2010]. Une limite
supérieure du flux entre 0.3 et 10 keV est dérivée a 7 x 1072 erg cm™2s7!. Cette limite est
inférieure au flux observé par Chandra mais il est néanmoins possible que cette source soit



7.4. RESULTATS SUR UN EXEMPLE DE CHAMP DE VUE 179

variable en rayons X. Or comme aucune variabilité n’est observée par INTEGRAL, de plus
amples observations en rayons X seraient donc nécessaires pour déterminer si cette source est
variable ou non. Cette source est bien mystérieuse et reste non identifiée mais pourrait avoir
une contrepartie supplémentaire a trés haute énergie avec le HotSpot J1813-163, cela en fait
donc un candidat point chaud potentiellement intéressant.

7.4.2 HotSpot J1751-266 et HotSpot J1750-272

Ces points chauds (représentés sur la figure 7.17) sont trés proches du centre galactique mais
ont peu de contreparties plausibles a d’autres longueurs d’onde. Les significativités atteintes
sont de 5.70pre—trials €t 5.60pre—triais pour des exces de 151 et 162 gammas respectivement.
Comme on I’a vu dans le chapitre 4 la région du centre galactique comporte une émission diffuse
étendue qui pourrait étre due a l'interaction de rayons cosmiques avec des nuages moléculaires
géants présents au centre de la Galaxie. En effet, ’émission tracée par la transition de la
molécule de CS (une des composantes de ces nuages) présente une bonne corrélation spatiale
avec I’émission gamma diffuse du centre galactique [Tsuboi 1999, Aharonian 2006b]. Les points
chauds observés ici ne coincident pas avec cette émission mais ils pourraient étre associés avec
des nuages moléculaires de CO observés dans ces régions centrales [Bitran 1997|. De plus amples
études sur la corrélation spatiale de ces nuages avec les points chauds seraient nécessaires pour
déterminer si cette association est plausible.
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FIGURE 7.17 — Gauche : carte d’excés avec un rayon de corrélation = 0.1° du champ de vue
comprenant HotSpot J1751-266 et HotSpot J1750-272. Droite : carte de significativité corres-
pondante.

7.4.3 HotSpot J1756-250

La significativité atteinte pour ce hot spot situé a (1= 4.55°, b = -0.09°) est de 5.20e—triais
pour un exces de 78 gammas. Plusieurs restes de supernovae sont situés non loin de ce point
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chaud ainsi qu’un pulsar, PSR B1754-24 (voir figure 7.18).

De plus, de nombreux nuages moléculaires sont observés dans les parties centrales de la
Galaxie en '2CO |Bitran 1997] et en infrarouge [Parsons 2009] et pourraient constituer des cibles
pour les rayons cosmiques, produisant ainsi des rayons gamma. Les estimations de distance des
SNRs G3.8+0.3 et G3.7-0.2 sont de 7.8 kpc et 11 kpc respectivement [Guseinov 2003b|. En
supposant que le hot spot se trouve a la méme distance d'un des deux SNRs, ce dernier serait
donc & 115 pc ou 163 pc de 'un ou I'autre respectivement. Il pourrait donc étre la conséquence
d’interactions de rayons cosmiques accélérés dans un SNR et venant interagir avec un nuage
moléculaire. Cependant, une étude plus poussée des nuages moléculaires présents a ces distances
est indispensable pour valider cette possibilité.

Ce scénario est également applicable dans le cas ou 'accélérateur serait le pulsar. Néan-
moins, le manque d’informations concernant ses caractéristiques, notamment sa valeur de E
ne permettent pas de vérifier si ce scénario est envisageable.
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FIGURE 7.18 — Gauche : Carte d’exces corrélé a 0.089° du point chaud HotSpot J1756-250
avec les contreparties représentées en noir (le triangle dénote la position de PSR B1754-24 et
les ellipses représentent les SNRs au bord du champ de vue). Droite : carte de significativité

correspondante.

7.5 Conclusion

En conclusion, I'algorithme développé nous a permis de définir deux niveaux de seuils a
appliquer aux cartes de significativité pour différents objectifs :

— la création de cartes d’exclusion (S1=50, S2=30),

— la recherche de hot spots (S;=50, So=30),

— la confirmation de détection de sources (S;=70, Sy=50).
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Les cartes d’exclusion générées permettent d’exclure tout signal de I'estimation du fond
et ainsi d’améliorer la soustraction du bruit de fond, cruciale pour I'étude des sources faibles.
Ces cartes doivent étre produites pour chaque configuration développée par la méthode
Paris-MVA car elles vont étre sensibles & différentes caractéristiques en fonction des coupures
utilisées et font apparaitre différentes propriétés des sources. Les cartes d’exclusion seront
systématiquement utilisées par la suite en appliquant le nombre d’itérations défini (deux a
partir de la carte de départ). Elles seront notamment utilisées au chapitre 9 pour 1’étude de la
source faible HESS J1832-092.

Apreés avoir effectué la procédure itérative permettant aux régions d’exclusion de conver-
ger, on pourra procéder a la recherche de nouvelles sources dans le champ de vue considéré.
Idéalement, cette recherche de points chauds sera réalisée pour les différentes coupures, on a
vu en effet que certains points chauds étaient plus sensibles a certaines coupures en fonction de
leurs propriétés. Les points chauds les plus prometteurs pourront ensuite éventuellement étre
ré-analysés a l'aide de la méthode d’amélioration de la résolution angulaire optimisée pour les
sources faibles présentée dans le chapitre suivant.
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Ameélioration de la résolution angulaire
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Aprés de nombreuses années fructueuses en découvertes, la moisson de nouvelles sources
gamma se réduit progressivement car les sources les plus brillantes ont déja été détectées et
largement étudiées. Le systéme de télescopes Tcherenkov H.E.S.S. approche donc des limites de
sa sensibilité et les méthodes d’analyse doivent étre de plus en plus performantes pour détecter
des sources toujours plus faibles dont I’exposition est limitée par le temps d’observation qui leur
est alloué. Des méthodes avancées de discrimination du bruit de fond ont ainsi été développées
pour améliorer la sensibilité de I'instrument comme la méthode Paris-MVA décrite au chapitre
6.

En outre, dans 'optique de la vérification interne des résultats avant publication, la collabo-
ration H.E.S.S. applique la politique dite de “cross-check” afin d’éliminer tout risque de fausse
détection due a des fluctuations ou a des erreurs humaines. Dans cette course a la performance,
il est donc primordial d’améliorer les différentes méthodes d’analyse en paralléle afin d’avoir la
possibilité de confirmer la détection d’une source faible.

Une des améliorations possibles concerne la résolution angulaire qui a un impact sur la
sensibilité. En effet, une meilleure résolution angulaire permettra d’augmenter la statistique
sur ce type de source car un plus grand nombre d’événements seront reconstruits dans la
région ON contenant la source. On s’attend donc & une augmentation de la significativité
pouvant confirmer la détection d’un hot spot. Une meilleure résolution angulaire est aussi utile
pour I’étude des sources brillantes en permettant de réaliser des analyses morphologiques et
spectrales détaillées ainsi que des études de variabilité plus précises.

C’est dans ce cadre que la nécessité d’améliorer les performances de la méthode Paris-
MVA s’est fait sentir. En effet, cette technique utilise uniquement la reconstruction Hillas pour
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remonter a la direction des événements, or ce n’est pas forcément la mieux adaptée dans certains
cas.

Dans ce chapitre, nous allons étudier la possibilité d’utiliser alternativement les reconstruc-
tions Hillas et Model3D (décrites au chapitre 6) en fonction des caractéristiques de I’événement
considéré en vue d’améliorer la résolution angulaire de I'instrument.

Nous détaillerons dans un premier temps le principe de cette méthode combinée, appelée
par la suite méthode &, et la méthodologie adoptée pour développer cette technique. Puis nous
verrons les performances obtenues et les améliorations possibles. Enfin nous appliquerons la
méthode & une source brillante déja connue, le blazar PKS 2155-304, afin de vérifier le bon
fonctionnement de la méthode et son apport en terme de statistiques et de significativité.

8.1 Principe et mise en place de la méthode

Le but de notre méthode est d’améliorer la sensibilité et la résolution angulaire de I'instru-
ment en tirant parti des avantages propres a chaque méthode de reconstruction. La méthode
de discrimination Paris-M VA utilise des paramétres communs & Hillas et Model3D pour diffé-
rentier les gerbes hadroniques et électromagnétiques. Dans cette méme logique, I'idée d’utiliser
une combinaison de ces deux méthodes de reconstruction qui exploitent différentes propriétés
des gerbes pour la direction des gammas semble intéressante. En effet, comme on I’a vu au cha-
pitre 6, la résolution angulaire obtenue avec chaque méthode varie en fonction des paramétres
des gerbes observées (énergie, hauteur du maximum de gerbe, paramétre d’impact...). Un choix
judicieux de la méthode a utiliser en fonction de ces paramétres pour chaque événement détecté
pourrait donc permettre d’améliorer la résolution angulaire sans perdre en statistique, ce qui
est crucial pour les sources faibles.

Nous allons donc dans un premier temps évaluer les performances obtenues sur la recons-
truction de la direction pour chaque technique Hillas et Model3D en fonction de différents
parameétres de gerbes. Nous utiliserons pour cela des simulations d’événements gammas sur le
réseau de télescopes H.E.S.S. pour différentes conditions observationnelles : azimut, angle zéni-
thal, offset et efficacité optique des miroirs. Nous définirons une variable permettant d’indiquer
facilement quelle reconstruction est la meilleure pour un événement donné et nous rechercherons
un ou plusieurs paramétre(s) de gerbe présentant un fort potentiel de sélection des événements
mieux reconstruits par la méthode Model3D, alternative a la méthode Hillas utilisée par défaut
dans notre analyse.

L’étape suivante consistera a créer des tables de décision donnant la méthode de reconstruc-
tion & utiliser en fonction du paramétre choisi pour les différents jeux de variables observation-
nelles (azimut, angle zénithal, offset et efficacité optique). Nous détaillerons les performances
que donne l'utilisation de ces tables sur des simulations et nous les comparerons au cas idéal
ou la meilleure reconstruction est choisie systématiquement pour chaque événement.

Enfin la derniére étape consistera a utiliser ces tables pour produire les fonctions d’instru-
ment relatives a la méthode développée et a 'appliquer aux données réelles.
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8.2 Etude de la PSF en fonction des paramétres de gerbe

On veut étudier les performances de reconstruction des deux méthodes Hillas et Model3D en
fonction des paramétres reconstruits des gerbes. On se place en effet dans les mémes conditions
que 'analyse réelle pour laquelle on ne connait pas la direction des sources au préalable ni les
paramétres vrais des sources observées.

Pour cela on définit la variable ¢ de la maniére suivante :

é- _ 9%{7;”0,8 B 9%43D (81)

N |0%-Iillas - 0]2\43D|

otl 0%, et 03,3 sont les distances entre la position de la source reconstruite et la position de
la source réelle obtenues avec les méthodes Hillas et Model3D respectivement.

Cette variable permet d’indiquer facilement quelle reconstruction est la meilleure pour un
événement donné. En effet, plus le 62 obtenu est petit et plus la position de la source recons-
truite est proche de la position réelle. Par conséquent, lorsque l'on a 0%,,,. < 033p, C'est
la reconstruction Hillas qui a le mieux fonctionné et on a & = —1. Inversement, lorsque la
reconstruction Model3D est meilleure, £ = +1.

On va ensuite étudier la valeur de € = f(par’) en fonction des paramétres caractérisant
les gerbes dérivés par chaque technique de reconstruction. Lorsque € >0, cela signifie que la
reconstruction Model3?D donne de meilleurs résultats en moyenne pour la valeur du paramétre
par® correspondante. Cette étape va donc nous permettre de déterminer les paramétres ou
combinaisons de paramétres pour lesquels la variation de € est trés marquée et qui vont pouvoir
étre utilisés comme paramétres de décision.

8.2.1 Choix d’un paramétre de décision
8.2.1.1 Meéthode

On va étudier le comportement de & en fonction des paramétres fournis par les méthodes
de reconstruction Hillas et Model3D pour un jeu de coupures donné basé sur la méthode de
discrimination du fond Paris-MVA. Nous choisissons d’utiliser la configuration teak spécialisée
pour I’étude des sources faibles afin d’améliorer la résolution angulaire pour ce type de source
en particulier. Les différents paramétres de gerbe étudiés sont listés dans la table 8.1. De plus
des combinaisons de certains parameétres sont également considérées :

— le log de I’énergie reconstruite par Oak divisé par le pied de gerbe Hillas,

— le log de I’énergie reconstruite par Oak divisé par le pied de gerbe Model3D,

— la différence ACore entre les paramétres d’impact Hillas et Model3D,

— la différence AHmax entre les hauteurs du maximum de gerbe Hillas et Model3D.

Les paramétres considérés sont trés nombreux, il faut donc faire une premiére sélection “a
I’0eil” permettant de ne garder que les plus prometteurs. Or leur variation dépend des conditions
observationnelles comme Defficacité optique, 'angle zénithal ou encore I'offset (distance entre
la position de la source et la position d’observation). La méthodologie employée pour réaliser la
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Méthode Nom Description
Corey parameétre d’impact
CoreErrory RMS du paramétre d’impact
Hmaxy Hauteur du maximum de gerbe
HmaxErrory RMS de la hauteur du maximum de gerbe
Hillas Ntely Multiplicité des télescopes passant les seuils de coupure en charge
DirectionErrorg RMS de la direction reconstruite
MSCW Largeur réduite et de 'ellipse
MSCL Longueur réduite de 'ellipse
Qtot Charge de I'image aprés nettoyage
Corepsp paramétre d’impact
CoreError3p Erreur sur le paramétre d’impact
Hmaxyssp Hauteur du maximum de gerbe
HmaxError3p Erreur sur la hauteur du maximum de gerbe
Widthassp Largeur physique de la gerbe
WidthError3p Erreur sur la largeur physique de la gerbe
Model3D Lengthysp Longueur de la gerbe
LengthErrorysp Erreur sur la longueur de la gerbe
Ntelysp Nombre de télescopes déclenchés utilisés pour le fit
DirectionErrorysp | Erreur sur la direction reconstruite
Niteration Nombre d’itérations pour convergence du fit
x2/ddl Valeur du x? divisée par le nombre de degrés de liberté
Nophotons Nombre de photons Tcherenkov dans la gerbe
Oak Energie Energie reconstruite
Q Différence entre les directions Hillas et Model3D
MSCW onodel Largeur réduite de 'ellipse de la prédiction Model3D
Paris-MVA | MSCLonModel Longueur réduite de l'ellipse de la prédiction Model3D
Rg Rapport des énergies reconstruites (voir section 6.3)
AQ Différence de charge entre charge prédite et charge mesurée

TABLE 8.1 — Parameétres caractérisant les gerbes dérivés par les différentes méthodes de recons-
truction (Hillas, Model3D et Oak pour ’énergie) et de discrimination (Paris-MVA).
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présélection consiste donc dans un premier temps a considérer les conditions observationnelles
moyennes suivantes :

— efficacité optique des miroirs—70% de l'efficacité nominale,

— angle zénithal=18°,

— offset=0.5°.

En effet, ces conditions d’observation sont assez courantes et les paramétres pour lesquels
la variation de ¢ est la plus marquée dans ces conditions seraient donc susceptibles d’améliorer
significativement la résolution angulaire sur un grand nombre de lots de données.

Puis le comportement de € est étudié dans des conditions plus extrémes, ¢’est & dire a plus
grand angle zénithal et offset (on choisit arbitrairement les valeurs de 53° et 2° respectivement).
Ceci a pour but de sélectionner des paramétres qui ont aussi un potentiel améliorant dans des
conditions ou la PSF se dégrade fortement (voir figure 6.17).

Pour cette étude, on utilise les profils obtenus sur un lot d’événements donné qui donnent
la valeur moyenne & dans le bin considéré. Lorsque & tend vers +1, une des deux méthodes
donne clairement de meilleurs résultats en terme de reconstruction de la direction dans le
bin considéré. On prendra également en compte les barres d’erreur de ces profils car elles
sont inversement proportionnelles au nombre d’événements dans chaque bin '. Ainsi lorsque les
erreurs sont grandes, peu d’événements sont concernés et I’amélioration de la reconstruction
pour ces événements n’apporterait pas grand chose au final.

De plus, on sera particuliérement attentifs a ’amélioration apportée par la méthode de re-
construction Model3D. En effet ¢’est la méthode Hillas qui est utilisée par défaut et on cherche
a déterminer dans quel cas la méthode Model3D pourrait apporter une amélioration significa-
tive. Pour cela, on définit une seconde variable permettant d’estimer le potentiel d’amélioration
de Model3D

2 (O%itas — O3ssp)
= 2 (8.2)
Ottitias T Orssp

En effet, lorsque > 1, on a 0%,;, < 0.33 6%,,,., par conséquent, I'amélioration apportée
par l'utilisation de la reconstruction Model3D serait conséquente comparée a la reconstruc-
tion Hillas. Le nombre d’événements pour lesquels n > 1 nous donne donc une indication
sur 'amélioration potentielle apportée par I'utilisation de la reconstruction Model3D pour ces
événements. Plus la proportion de ces événements est grande par rapport au nombre total d’évé-
nements et plus 'amélioration attendue est importante. Le niveau 1 > 0.5 est aussi intéressant,
correspondant & 63,5, < 0.6 6%,

8.2.1.2 Reésultats

Les paramétres les plus prometteurs sont donc sélectionnés a partir de leur profils en &.
Il s’agit des paramétres d’impact Hillas et Model3D (voir figure 8.1), de I’énergie (voir figure
8.2), de la largeur et longueur réduites MSCW et MSCL (voir figures 8.3 et 8.4) ainsi que les
paramétres ACore et AHmaxz (voir figures 8.5 et 8.6).

On veut estimer le potentiel de sélection des événements mieux reconstruits par Model3D
pour ces différents paramétres a 1’aide du profil en € et dans les quatre conditions observation-

1. erreur=o/v'N
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FIGURE 8.1 — Variation de & en fonction des paramétres d’impact Hillas (a gauche) et Model3D
(a droite) pour un angle zénithal de 18 et un offset 0.5°. On voit par exemple que pour des
parametres dimpact Hillas inférieurs a 140 m et supérieurs a 240 m la reconstruction Model3D
semble meilleure. En revanche, entre 140 et 240 m, c¢’est Hillas qui a de meilleurs résultats en

moyenne.
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FIGURE 8.2 — Variation de € en fonction du log de Uénergie reconstruite pour un angle zénithal
de 18° (en haut) et 53 (en bas) et pour un offset 0.5° (a gauche) et 2° (4 droite). On retrouve
Ueffet observé sur la variation de la PSF en fonction de [’énergie présentée au chapitre 6 : a
basse énergie la reconstruction Model3D semble donner de meilleurs résultats mais est équiva-
lente & la reconstruction Hillas & plus haute énergie pour un angle zénithal de 18°. A 55 on
observe aussi une légere amélioration a basse énergie de Model3D mais a plus haute énergie la

reconstruction Hillas est nettement meilleure.
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FIGURE 8.3 — Variation de & en fonction de la largeur moyenne réduite MSCW pour des angles
zénithaux de 18° (haut) et 53 (bas) et pour des offsets de 0.5° (gauche) et 2° (droite). On voit
que les événements présentant des valeurs MSCW >1 semblent mieux reconstruits avec Model3D
a un angle zénithal de 18°. En revanche, a plus grand angle zénithal Hillas donne globalement
de meilleurs résultats.
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FIGURE 8.4 — Variation de € en fonction de la largeur moyenne réduite MSCL pour des angles
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pour MSCW, Model3D pourrait apporter une amélioration de la reconstruction a faible angle
zénithal mais donne de moins bons résultats a plus grand angle.
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nelles considérées pour le moment. Pour cela on dispose des variables £ et 1 qui nous indiquent
le nombre d’événements pour lesquels la reconstruction Model3D est meilleure et peuvent éga-
lement nous donner des informations qualitatives sur le gain en résolution angulaire attendu.

Dans un premier temps, on va compter le nombre total d’événements qui sont mieux
reconstruits par Model3D dans chacune des conditions d’observations considérées. Ces
événements correspondent a £ = 1 (ou 7 > 0). On compte également le nombre d’événements
pour lesquels 7 > 0.5 et n > 1. Ces nombres sont donnés dans la table 8.2. On voit que plus de
la moitié des événements sont mieux reconstruits par Model3D pour un angle zénithal de 18°.
En revanche, cette proportion diminue avec ’angle zénithal et I'offset mais reste tout de méme
conséquente. Au regard de ces valeurs il semble donc que 1'idée d’utiliser la reconstruction
Model3D a la place de Hillas dans certains cas soit tout a fait pertinente, encore faut-il réus-
sir a cibler quels événements sont concernés et que ’amélioration apportée soit non négligeable.

Conditions obs. (zenith, offset) | 18°, 0.5° | 18°, 2° | 53°, 0.5° | 53°, 2°
Nb total d’événements 15358 6850 8035 3666
Nb d’événements n > 0 8241 3520 3739 1345
Pourcentage total 54% 51% 46% 37%
Nb d’événements n > 0.5 6425 2839 2998 1074
Pourcentage total 42% 41% 37% 29%
Nb d’événements n > 1 4489 2161 2226 813
Pourcentage total 29% 31% 28% 22%

TABLE 8.2 — Nombres d’événements pour lesquels n > 0, n > 0.5 et 7 > 1 et pourcentages
correspondants par rapport au nombre total d’événements étudiés dans chacune des conditions
d’observations considérées.

L’étude du nombre d’événements pour lesquels n > 0.5 et > 1 apporte un élément de
réponse a 'amélioration attendue. En effet de 30 & 40% des événements ont un 63,5, inférieur
a 60% du 6%, et de 20 a 40% ont un 63,5, inférieur & 30% du 6%,,,, correspondant. On
peut ainsi estimer grossiérement l’amélioration attendue sur un lot de données pour lequel
les conditions seraient similaires a celles considérées ici. Pour cela on suppose que tous les
événements pour lesquels 7 > 0 sont reconstruits avec Model3D et on considére les améliorations
suivantes :

- 0 <7 <0.5: pas d’amélioration par rapport a Hillas

— 0.5 <n<1:40% d’amélioration (63,5, = 0.6 6%.,..)

— 1 >1:70% d’amélioration (03,5, = 0.3 0%,,,.)

Pour simplifier on suppose aussi que 'amélioration s’applique directement au rgg obtenu, ce qui
n’est pas tout a fait vrai mais cela nous permet d’avoir un idée du rgg attendu. En considérant
les pourcentages obtenus dans le meilleur des cas, c’est a dire pour les conditions d’observations
(18°, 0.5°), on attendrait r5g ~ 0.75 rfkes  soit 25% d’amélioration. Cette estimation est tres
simpliste mais nous donne une idée du gain en résolution angulaire attendu en appliquant la
méthode combinée que 1’on cherche a implémenter.

Mais la principale difficulté dans cette étude consiste a choisir les événements mieux re-
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construits par Model3D sans avoir connaissance des 62 obtenus pour chaque méthode mais a
I’aide d’un ou plusieurs paramétres caractérisant les gerbes. Il faut donc a présent trouver le ou
les paramétres qui permette(nt) de sélectionner la plus grande proportion d’événements mieux
reconstruits par Model3D possible.

Pour cela on procéde de la fagon suivante : pour chaque paramétre sélectionné et chacune des
conditions observationnelles considérées on applique une ou plusieurs coupures approximatives
afin de sélectionner les bins ou & >0. Puis on regarde la proportion d’événements pour lesquels
¢ =1 (n > 0) dans ces bins, le but étant d’obtenir la plus grande proportion possible en
utilisant un nombre réduit de paramétres. On regarde également la proportion d’événements
qui présentent une valeur de n > 0.5 et n > 1, ce qui va nous permettre d’estimer I'importance
de 'amélioration apportée.

Aprés avoir fait cette étude détaillée sur les parameétres considérés, quatre d’entre eux
semblent avoir un potentiel de sélection des événements mieux reconstruits par Model3D
prometteur : ce sont ’énergie, les paramétres d’impact Hillas et Model3D et les différences
AHmaz et ACore. Des résultats préliminaires pour les conditions d’observations considérées
et chacun de ces paramétres sont présentés dans la suite.

Energie

Comme on I'a vu au chapitre 6, la résolution angulaire obtenue par chaque méthode dé-
pend fortement de I’énergie. On avait notamment remarqué que Model3D semblait donner
de meilleurs résultats a basse énergie quelque soit I'angle zénithal et également & plus haute
énergie pour les petits angles zénithaux. Cette tendance est aussi visible sur la figure 8.2 au
travers du profil en £. Mais quel est son potentiel d’amélioration en tant que paramétre utilisé
pour choisir la méthode de reconstruction la plus appropriée ? On applique la procédure décrite
précédemment et les résultats pour chacune des conditions d’observations sont listés dans la
table 8.3.

Conditions obs. (zenith, offset) 18°, 0.5° 18°, 2° 53°, 0.5° 53°, 2°
Coupure appliquée E<630 GeV | E<1 TeV | E<1.5 TeV | E<800 GeV
E>10TeV

Nb d’événements concernés 7505 3571 2005 102

Nb d’événements n > 0 5261 1990 1566 51
Pourcentage/Nb total n > 0 53% 56% 30% 4%

Nb d’événements > 0.5 4020 1607 1269 45
Pourcentage/Nb total n > 0.5 52% 56% 30% 4%

Nb d’événements n > 1 2729 1199 955 34
Pourcentage/Nb total n > 1 50% 55% 31% 3%

TABLE 8.3 — Coupure appliquée sur l’énergie, nombre d’événements sélectionnés par cette cou-
pure et pour lesquels 7 > 0, 7 > 0.5 et n > 1 avec la fraction correspondante par rapport au
nombres d’événements totauz satisfaisant les mémes critéres (donnés dans la table 8.2).

Les valeurs importantes sont les fractions d’événements sélectionnés pour lesquels on a
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vraiment £ = 1 (n > 0). On voit qu’avec les coupures appliquées sur I’énergie, plus de la moitié
des événements mieux reconstruits par Model3D sont sélectionnés pour un angle zénithal de 18°.
Cette proportion est significative mais décroit avec ’angle zénithal et I’amélioration potentielle
est quasi nulle & grand angle zénithal et offset. On remarque également que les proportions
d’événements pour lesquels n > 1 et n > 0.5 sont similaires, la répartition des événements
mieux reconstruits par Model3D semble donc homogéne dans les bins sélectionnés.

En conclusion, I’énergie semble étre un bon candidat pour la création de tables de sélection
mais donne de piétres résultats pour la configuration (53°, 2°) prise en exemple ici.

Paramétre d’impact

Comme on peut le voir sur la figure 8.1, le paramétre d’impact semble avoir un bon poten-
tiel de sélection de la méthode de reconstruction. Les tables 8.4 et 8.5 donnent les coupures
approximatives appliquées aux parameétres d’impacts Hillas et Model3D respectivement pour
les simulations considérées et le pourcentage d’événements mieux reconstruits par Model3D
sélectionnés grace a ces coupures. Les deux parameétres d’impact donnent de bons résultats
notamment a faible angle zénithal ou prés des 2/3 des événements mieux reconstruits par Mo-
del3D sont sélectionnés. On remarque toutefois une légére différence en fonction de 'offset. En
effet pour un offset de 0.5° il y a environ 5% d’événements sélectionnés en plus par le para-
métre d’impact Hillas mais le paramétre d’impact Model3D est bien plus performant a grand
offset et grand angle zénithal. Il pourrait donc étre intéressant d’utiliser 'un ou l'autre de ces
paramétres en fonction de ces conditions ou encore de combiner les deux afin de tirer parti des
avantages de chacun. Nous allons en effet voir dans la suite que le paramétre ACore, décrit
ci-dessous, obtient de bon résultats.

Conditions obs. (zenith, offset) 18°, 0.5° 18°, 2° 53°, 0.5° 53°, 2°
Coupure appliquée Coreg<140 m | Coreg<135m | Coreg<<200 m | D<125 m
Coreg>240 m Coreyg>600 m

Nb d’événements concernés 8752 2786 2862 420
Nb d’événements n > 0 5271 1840 1694 269
Pourcentage/Nb total > 0 64% 52% 44% 20%
Nb d’événements n > 0.5 4182 1537 1388 226
Pourcentage/Nb total n > 0.5 65% 54% 46% 21%
Nb d’événements n > 1 2958 1170 1040 185
Pourcentage /Nb total n > 1 66% 54% 48% 23%

TABLE 8.4 — Coupures appliquées sur le parametre d’impact Corey reconstruit par Hillas,
nombre d’événements sélectionnés par cette coupure et pour lesquels n > 0, n > 0.5 et n > 1
avec la fraction correspondante par rapport au nombres d’événements totaux satisfaisant les
mémes critéres (donnés dans la table 8.2).
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Cond. obs. (zenith, offset) 18°, 0.5° 18°, 2° 53°, 0.5° 53°, 2°
Coupure appliquée Corepsp<145m | Corepsp<155 m | Corepsp<220 m | Corepnsp<220 m
Coreysp> 255m
Corepysp< 350m
Nb d’événements concernés 8167 3121 2442 1004
Nb d’événements n > 0 4964 2052 1495 589
Pourcentage /Nb tot n > 0 60% 58% 40% 44%
Nb d’événements n > 0.5 3941 1706 1221 480
Pourcentage /Nb tot n > 0.5 61% 60% 41% 45%
Nb d’événements n > 1 2781 1309 895 382
Pourcentage /Nb tot n > 1 62% 60% 40% 47%

TABLE 8.5 — Coupures appliquées sur le paramétre d’impact Coreysp reconstruit par Model3D,
nombre d’événements sélectionnés par cette coupure et pour lesquels n > 0, n > 0.5 et n > 1
avec la fraction correspondante par rapport au nombres d’événements totaux satisfaisant les
mémes critéres (donnés dans la table 8.2).

A Core

La différence des paramétres d’impact reconstruits par chaque méthode (ACore =
Corey — Corepsp) constitue un paramétre particuliérement intéressant. Il traduit en effet
la capacité de reconstruction du paramétre d’impact de chaque méthode et en cumule les
avantages. La variation de € en fonction de cette différence est représentée sur la figure 8.5.
On voit que lorsque les deux paramétres d’impacts ont quasiment la méme valeur (ACore ~
0) les deux reconstructions sont équivalentes en moyenne (E ~ (). Cependant, lorsque
les deux paramétres d’impact sont trés différents, une des deux méthodes est clairement
meilleure que l'autre. On remarque sur la figure 8.5 que I'évolution de ACore en fonction
de & a toujours le méme sens de variation (& part quelques fluctuations pour les valeurs
extrémes). Lorsque Core < Coreysp, c’est la reconstruction Hillas qui semble meilleure et
inversement. On en déduit qu’en moyenne la meilleure reconstruction est celle qui obtient
le plus petit paramétre d’impact. L’évolution particuliére de cette variable permet d’effec-
tuer une unique coupure dans la distribution de ACore indiquant la méthode a utiliser.
Les coupures choisies ici et les résultats de la procédure appliquée sont donnés dans la table 8.6.

La proportion d’événements mieux reconstruits par Model3D dépasse les 70% pour les
conditions (18°, 0.5°) et cette variable donne globalement de meilleurs résultats que 1’énergie.

On note également que la combinaison des deux parameétres d’impact donne de meilleurs
résultats en terme de sélection d’événements que chaque paramétre séparément sauf pour les
conditions (53°, 2°) pour lesquelles la Coreysp sélectionne une plus grande fraction d’événe-
ments mieux reconstruits parModel3D. Or les coupures réalisées ici sont assez grossiéres et pour
la création des tables il faudra les définir avec précision. En effet, la majorité des événements
se situe au niveau de la coupure et un changement tres faible de cette derniére peut entrai-
ner une variation non négligeable d’événements sélectionnés pour la reconstruction Model3D.
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FIGURE 8.5 — Variation de £ en fonction de la différence des paramétres d’impact ACore=Core-
Corepsp pour des angles zénithauzx de 18° (en haut) et 55° (en bas) et pour des offsets de 0.5°
(gauche) et 2° (droite).

Conditions obs. 18°, 0.5° 18°, 2° 53°, 0.5° 53°, 2°
Coupure ACore>-Tm | ACore>-6 m | ACore>-16 m | ACore>-4 m
Newt 9798 3525 3250 819
Newn >0 5913 2268 2044 593
%/Nb total n > 0 72% 64% 55% 44%

Neyw > 0.5 4430 1784 1571 467

% /Nb total n > 0.5 69% 63% 52% 43%
Neym>1 2940 1307 1088 362
%/Nb total n > 1 66% 60% 49% 43%

TABLE 8.6 — Coupure appliquée sur ACore = Corey — Coreysp, nombre d’événements sélec-
tionnés par cette coupure N, et nombres d’événements N, pour lesquels n > 0, n > 0.5 et
n > 1 avec la fraction correspondante par rapport au nombres d’événements totaux satisfaisant

les mémes critéres (donnés dans la table 8.2).
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Une variation de 10 m dans la coupure pour la configuration (53°, 0.5°) entraine par exemple
une diminution de 10% du nombre d’événements pour lesquels & = 1 parmi les événements
sélectionnés.

On remarque également une légeére diminution de la fraction d’événements avec n > 1
comparé au nombre total d’événements 1 > 0 pouvant traduire une répartition non homogéne
des événements n > 0 en fonction de cette varaiable. Cependant, la différence observée peut
aussi s’expliquer par des fluctuations statistiques.

A Hmax

De la méme facon que pour la différence des paramétres d’impact, la différence des hauteurs
du maximum de gerbe AHmax = Hmaxy — Hmax3p semblaient un paramétre intéressant,
comme on peut le voir sur la figure 8.6.

A faible angle zénithal, on remarque que lorsque Hmaxy < Hmaxysp, Model3D semble
donner de meilleurs résultats. En revanche, ce comportement est moins marqué a plus grand
angle. On applique donc des coupures a chaque configuration pour sélectionner ces groupes
d’événements et on compte le nombre d’événements pour lesquels >0, n>>0.5et n>1 comme
précédemment. Les résultats sont donnés dans la table 8.7.
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FIGURE 8.6 — Variation de & en fonction de la différence des hauteurs de mazimum de gerbe
AHmax = Hmax — Hmax ysp pour des angles zénithaux de 18° (en haut) et 53° (en bas) et
pour des offsets de 0.5° (gauche) et 2° (droite).

Malheureusement la fraction d’événements mieux reconstruits par Model3D est nettement
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Conditions obs. 18°, 0.5° 18°, 2° 53°, 0.5° 53°, 2°
Coupures AHmaxr<1100m | AHmar<1150m | AHmaxr<-3500m | AHmazx<-4000m
AHmax>3500m | AHmaz>3800m | AHmaz>-7700m

Newt 7661 2944 1935 286

Neyn >0 4441 1717 1129 160

%/Nb total n > 0 54% 49% 31% 12%
Neyn>05 3462 1396 917 138

%/Nb total n > 0.5 54% 49% 31% 13%
Neyn>1 2385 1061 673 109

%/Nb total n > 1 53% 49% 30% 13%

TABLE 8.7 — Coupures appliquées sur AHmaxr = Hmaxyg — Hmaxysp, nombre d’événements
sélectionnés par cette coupure Ny et nombres d’événements Ne, pour lesquels > 0, n > 0.5 et
n > 1 avec la fraction correspondante par rapport au nombre d’événements totaux satisfaisant
les mémes critéres (donnés dans la table 8.2).

moins importante que pour la différence des paramétres d’impact, on décide donc de rejeter
cette combinaison de parameétres.

Conclusion

On choisit d’utiliser la différence entre les paramétres d’impact reconstruits par chaque
méthode qui donne les meilleurs résultats en terme de sélection d’événements mieux reconstruits
par Model3D pour créér les tables de décision. Ces tables permettront de choisir d’utiliser
la reconstruction Model3D pour les événements dont la différence entre les pieds de gerbe
correspond aux valeurs de ACore pour lesquelles cette reconstruction est meilleure en moyenne.

8.2.2 Création des tables de décision

Le paramétre ACore choisi pour déterminer la méthode de reconstruction la plus adaptée
a chaque événement présente 1’avantage de ne nécessiter qu'une seule valeur a stocker dans
des tables pour chaque configuration et jeu de variables observationnelles {azimut efficacité
optique, angle zénithal, offset}. Cette valeur, appelée switch, correspond a la valeur de ACore
pour laquelle ¢ change de signe.

On va calculer la valeur du switch en fonction de l'offset pour tous les jeux de variables
observationnelles & I'aide d’'une procédure automatique. Pour cela on produit les profils de & en
fonction de ACore et on cherche le bin pour lequel la valeur moyenne de £ change de signe. On
veillera a éviter les fluctuations en étendant la recherche aux bins suivants et en considérant
seulement les bins contenant suffisamment d’événements.

On regroupe ensuite toutes les valeurs de switch obtenues pour une efficacité optique et
un angle zénithal donnés dans une méme table en fonction de I'offset. Des exemples de tables
obtenues pour 70% d’efficacité optique et a 18° et 53° d’angle zénithal sont données sur la
figure 8.7. Aprés vérification a 1'oeil sur toutes les tables correspondant a une efficacité optique
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FIGURE 8.7 — Tables donnant la valeur du switch en fonction de loffset pour des angles zéni-
thauz de 18 (& gauche) et 53° (a droite), a 70% d’efficacité optique et pour la configuration
teak au sud (azimut=18(°).

de 70%, la valeur du switch semble bien calculée.

Ces tables vont étre utilisées lors de I’analyse afin de choisir la reconstruction appropriée a
I’événement considéré. On calcule la valeur de ACore pour chaque événement et on la compare
a la valeur du switch correspondant aux conditions d’observation (efficacité optique, angle
zénithal et offset). Lorsque ACore > switch, on utilise la reconstruction Model3D pour cet
événement.

8.3 Performances de la méthode combinée sur les simula-
tions

Avant d’appliquer cette méthode aux données réelles on effectue des tests sur les simulations
afin de vérifier son bon fonctionnement et d’en évaluer les performances. On calcule donc la
PSF obtenue en utilisant les reconstructions Hillas et Model3D seules ainsi qu’avec la méthode
. Cela va nous permettre de déterminer les performances de la méthode combinée par rapport
a l'utilisation de chaque méthode séparément. A titre de comparaison, on calcule également la
PSF obtenue dans le cas ou la meilleure méthode est choisie systématiquement (Hillas lorsque
0210 < 0313p et inversement). De cette maniére on pourra comparer les performances de la
méthode £ avec le cas idéal ou tous les événements mieux reconstruits par Model3D auraient
pu étre identifiés.

8.3.1 Meéthode &

Les figures 8.8 et 8.9 montrent le rgg obtenu pour chaque méthode de reconstruction ainsi
qu’avec la méthode & en fonction de I'angle zénithal. Le gain en résolution angulaire par rapport
a la méthode utilisée auparavant (Hillas) est défini comme :

pHillas _ 7’5
Gain = %08 (8.3)
,’,.Hzllas

68
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FIGURE 8.8 — Gauche : rgs obtenu pour chaque méthode de reconstruction (ronds pour Hillas
et triangles pour Model3D) ainsi qu’avec la méthode & (étoiles) en fonction de l’angle zénithal
pour une efficacité optique de 70%. Droite : gain en résolution angulaire apporté par la méthode
& en comparaison de celle obtenue avec la méthode Hillas en fonction de ’angle zénithal. De
haut en bas : offset= (P, 0.5°, 1°.
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FIGURE 8.9 — Gauche : rgs obtenu pour chaque méthode de reconstruction (ronds pour Hillas
et triangles pour Model3D) ainsi qu’avec la méthode & (étoiles) en fonction de l’angle zénithal
pour une efficacité optique de 70%. Droite : gain en résolution angulaire apporté par la méthode
& en comparaison de celle obtenue avec la méthode Hillas en fonction de ’angle zénithal. De
haut en bas : offset= 1.5, 2°, 2.5°.



200 CHAPITRE 8. AMELIORATION DE LA RESOLUTION ANGULAIRE

On voit que le gain en résolution angulaire apporté par la méthode £ concerne surtout
les petits angles zénithaux et les grands offsets. En effet on remarque que la reconstruction
Model3D se dégrade fortement avec 'angle zénithal, quelque soit I'offset. On ne s’attendait
donc pas a une amélioration significative pour les grands angles mais malgré cette dégradation
on obtient tout de méme un gain non négligeable pour les offsets>1.5° avec la méthode &. Cela
signifie que le paramétre ACore a permis de cibler et choisir un grand nombre d’événements
mieux reconstruits par Model3D a grands angles zénithaux et offsets.

On note que la meilleure performance est atteinte ici pour un offset de 1.5°. Ce résultat est
bien visible sur la figure 8.10 qui montre le gain moyenné sur différentes bandes en zénith en
fonction de l'offset. Cette figure montre également que le gain moyen global est meilleur pour
les angles zénithaux inférieurs & 20° et se dégrade lorsque I'on inclut les plus grands angles.
La stratégie adoptée consistant a tenter d’améliorer la résolution angulaire dans ces conditions
extrémes n’a donc pas bien fonctionné pour les grands angles zénithaux.

En revanche le gain est non négligeable pour les grands offsets, cela pourrait donc permettre
d’améliorer la sensibilité pour des points chauds qui n’ont pas fait 'objet d’observations
dédiées mais qui se trouvent a environ 1.5° d’une source qui en aurait bénéficié. Notre volonté
d’améliorer la résolution pour les petits angles zénithaux (<20°) est cependant concrétisée
avec 8% d’amélioration en moyenne sur tous les offsets et 12% a un offset de 1.5°.

—— zen<20 deg
zen<35 deg

zen<50 deg
-.-.- zen<70 deg k

14

Gain (%)

12

10

o]
FT T T 1T 1T 1T 1T 1T 1T T
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FIGURE 8.10 — Gain moyen par rapport a la reconstruction Hillas seule obtenu avec la méthode
¢ pour différentes bandes en angle zénithal (zenith<20°, 35°, 50° et 70°) pour la configuration
teak et avec une efficacité optique de 70%.

Le résultat obtenu en terme d’amélioration du rgg semble donc concluant mais bien inférieur

.....

choix de la reconstruction Model3D était toujours justifié pour les événements sélectionnés
en raisonnant sur la probabilité d’amélioration de cette technique par rapport a Hillas et en



8.3. PERFORMANCES DE LA METHODE COMBINEE SUR LES SIMULATIONS 201

utilisant une valeur moyenne &. Or, pour un nombre important d’événements sélectionnés, la
reconstruction Model3D est en réalité beaucoup moins bonne que Hillas. Par conséquent, la
résolution angulaire obtenue au final s’en trouve dégradée par rapport a celle attendue a cause
de ces événements mal reconstruits.

L’énergie semblait constituer un parameétre intéressant pour la sélection de la méthode de
reconstruction, il est donc intéressant de regarder 'amélioration apportée par la méthode & en
fonction de ’énergie, donnée sur la figure 8.11. On voit qu’on obtient de meilleurs résultats
qu’avec chacune des deux méthodes dans la bande d’énergie optimale accessible par H.E.S.S.
(entre 250 GeV et 10 TeV environ). Cela montre bien que le paramétre ACore est plus efficace
que I'énergie en terme de sélection de la méthode de reconstruction. On note en revanche qu’aux
extrémités haute et basse de la bande en énergie, les résultats de la méthode & sont moins bons.
11 serait donc utile d’étudier ce probléme plus en détail et éventuellement de prendre en compte
I’énergie dans les tables de décision, ou du moins imposer 1'utilisation d’une méthode au-dela
d’un certain seuil pour éviter ces artefacts.

PSF en fonction de E pour un angle zenithal=18 deg et offset= 1.5 deg

§ 0.14?
k) i
% I
S 012
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e
0.06—
- Hillas
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1 I 1 1 1 1 111 I 1 1 1 1 L1 11 I 1
10? 1 10
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FIGURE 8.11 — Résolution angulaire en fonction de [’énergie pour chaque méthode de recons-
truction ainsi qu’avec la méthode & pour une efficacité optique de 70%, un angle zénithal de
18 et un offset de 1.5°.

8.3.2 Cas idéal

Nous allons a présent quantifier les performances obtenues dans le cas théorique ou la
meilleure reconstruction est utilisée pour chaque événement. Les figures 8.12 et 8.13 montrent
la résolution angulaire obtenue et le gain correspondant dans ce cas.
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| R68 en fonction de 'angle zenithal pour un offset= 0.0 deg et efficacite optique=70
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FIGURE 8.12 — Gauche : 1g3 obtenu pour la reconstruction Hillas (ronds) ainsi qu’avec la
méthode & (étoiles) et dans le cas ow la meilleure reconstruction est choisie systématiquement
(triangles) en fonction de ’angle zénithal pour une efficacité optique de 70%. Droite : gain en
résolution angulaire apporté par la méthode & et le choix de la meilleure méthode en comparaison
de celle obtenue avec la méthode Hillas en fonction de l’angle zénithal. De haut en bas : offset=

r, 0.5, 1°.
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| R68 en fonction de Fangle zenithal pour un offset= 1.5 deg et efficacite optique=70
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Tes obtenu pour la reconstruction Hillas (ronds) ainsi qu’avec la

méthode & (étoiles) et dans le cas ow la meilleure reconstruction est choisie systématiquement
(triangles) en fonction de ’angle zénithal pour une efficacité optique de 70%. Droite : gain en
résolution angulaire apporté par la méthode & et le choix de la meilleure méthode en comparaison

de celle obtenue avec la méthode Hillas en fonction de l’angle zénithal. De haut en bas : offset=
1.5°, 20, 2.5°.
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Le résultat est saisissant : ’amélioration atteint allégrement les 30% pour différentes valeurs
d’offset et d’angle zénithal. Le gain le plus important concerne les petits angles zénithaux et
petits offsets pour lesquels la reconstruction Model3D donne globalement de meilleurs résultats
que Hillas. L’amélioration pour les angles zénithaux<20° est de 32% en moyenne sur tous
les offsets. L’amélioration sur tous les angles zénithaux et offsets est quant a elle de 25% en
moyenne. De plus, comme on peut le voir sur la figure 8.14 montrant le gain moyen pour
différentes bandes en angle zénithal, le gain en résolution angulaire est trés stable a 0° d’offset
avec une valeur moyenne de 36% sur tous les angles zénithaux.

g “op
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& 35 >
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FIGURE 8.14 — Gain moyen par rapport a la reconstruction Hillas seule obtenu en choisis-
sant systématiquement la meilleure méthode de reconstruction pour différentes bandes en angle

zénithal (zenith<20°, 35°, 50° et 70°).

8.4 Application aux données réelles

Nous voulons a présent tester la méthode développée sur des données réelles. Pour cela,
nous choisissons d’étudier les résultats obtenus sur une source trés brillante afin de s’affranchir
des fluctuations statistiques. Nous décidons donc d’analyser les données prises sur le blazar
PKS 2155-304 (présenté au chapitre 4) pendant son célébre big flare survenu le 28 juillet 2006.
Trois runs ont été pris cette nuit-la, correspondant & 1.4 h d’observations corrigées du temps
mort, avec un angle zénithal de 13°, un offset de 0.5° et une efficacité optique de 64%. Comme
ce n’est pas une source faible, on utilise la configuration ash (coupure a 80 p.e.) de Paris-MVA
pour laquelle on produit les tables de switch selon la méme procédure que pour la configuration
teak. On les utilise ensuite pour produire les fonctions d’instrument correspondantes et pour
analyser les données.
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8.4.1 Statistiques

On applique la méthode de l'anneau complet pour la soustraction du bruit de
fond. La région ON utilisée est circulaire de 0.1° de rayon et centrée a la position
(RA = 21h58mb2.07s, Dec = —30°13m32s) en coordonnées J2000. Une région circulaire de
0.5° de rayon centrée a la méme position est utilisée pour exclure le signal provenant de la
source. La table 8.8 regroupe les statistiques obtenues avec la reconstruction Hillas seule ainsi
qu’avec la méthode combinée &.

Le nombre de gammas observés étant trés important, on se trouve ici dans une statistique

gaussienne. L’erreur sur I’excés correspondante vaut donc v/ Noy + a2Norr, égale 4 65 gammas
ici, et ce pour les deux méthodes. On observe 136 événements de plus avec la méthode combinée
par rapport a la reconstruction Hillas seule. Compte-tenu des erreurs associées, I’augmentation
de I'excés obtenue est donc supérieure aux fluctuations et semble donc provenir de ’amélioration
de la résolution angulaire apportée par la méthode £. Cette augmentation correspond a 3.3%
de l'excés obtenu avec la méthode de référence Hillas. Vérifions si cette augmentation est bien
conforme a celle attendue en comparant les résolutions angulaires obtenues.

Meéthode | Non | Norr o Exceés | Significativité
Hillas 4171 | 217 | 0.058 | 4158 150
19 4307 | 218 | 0.058 | 4294 153

TABLE 8.8 — Statistiques obtenues sur la source PKS 2155-304 lors du big flare avec la méthode
de reconstruction Hillas seule ainst qu’avec la méthode combinée & pour la configuration ash
correspondant a une coupure a 80 p.e. de Paris-MVA.

Pour cela on calcule la PSF obtenue dans chaque cas a ’aide des simulations et en fonction
des conditions observationnelles des données considérées. Les PSFs sont représentées sur la
figure 8.15 et les rgg correspondants valent 0.081° et 0.074° pour la reconstruction Hillas seule
et la méthode & respectivement.

On voit qu’avec la méthode & un plus grand nombre d’événements est attendu a I'intérieur
de la coupure en 6% (correspondant & la région ON étudiée). Pour évaluer cette augmentation
on normalise les PSFs a 1 et on calcule I'intégrale de chaque fonction a I'intérieur de la coupure

en 62.

L’augmentation attendue du nombre d’événements vaut :

JPee pSFE — [Pt pSF
Jlee pSF

= 3.9% (8.4)

[’augmentation de la statistique observée est bien compatible avec ce résultat, traduisant le
fait que plus d’événements ont été reconstruits a I'intérieur de la région ON grace a la meilleure
résolution angulaire.
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FIGURE 8.15 — Distributions de PSF obtenues en fonction des conditions observationnelles
lors du big flare de PKS 2155-304 pour la reconstruction Hillas seule ainsi qu’avec la méthode
combinée & (core switch) et pour la configuration ash. La coupure en 0 a 0.01° correspond a
la limite de la région ON de 0.1° de rayon. Elle est représentée en tirets verts.

8.4.2 Spectre

On veut a présent tester l'effet de la méthode sur I’analyse spectrale. On utilise donc cette
fois la méthode des régions multiples pour la soustraction du fond et on applique la méthode de
forward-folding (décrite au chapitre 6) aux données en supposant un spectre en loi de puissance.
Les résultats obtenus pour chaque méthode Hillas et £ sont donnés dans les tables 8.10 et 8.11
respectivement. On utilise les mémes bins en énergie pour pouvoir comparer les deux méthodes.
On remarque une légére augmentation de la significativité dans chaque bin considéré avec la
méthode ¢ ainsi qu’une diminution des erreurs sur le flux. La méthode développée pourrait
donc permettre d’analyser plus en détail les propriétés spectrales de PKS 2155-304. Cela n’a
pas été réalisé ici car cette étude a uniquement pour but de vérifier le bon fonctionnement de
la méthode combinée.

Le flux et I'indice obtenus pour chaque méthode dont donnés dans la table 8.9. Ces résultats
sont compatibles avec les valeurs publiées (voir par exemple [Abramowski 2010]). On observe
également une légére diminution des erreurs correspondantes avec la méthode &. Les contours
d’erreurs entre le flux et I'indice pour chaque méthode sont représentés sur la figure 8.16. On
voit que les contours obtenus avec chaque méthode sont bien compatibles entre eux.

Méthode | Flux(1 TeV) (cm™2 s™! TeV—1) Indice
Hillas 9.0x107 114+ 0.32 x1071! 3.45 £ 0.043
'3 9.0x107 114+ 0.31 x10~1! 3.42 £ 0.042

TABLE 8.9 — Détail des résultats obtenus sur le flux et 'indice avec la méthode de reconstruction
Hillas seule et avec la méthode &.
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TABLE 8.10 —

exces, flux et erreur correspondante, significativité du bin.

Détail des résultats obtenus dans chaque bin pour le spectre de la source
PKS2155-304 lors du big flare avec la méthode de reconstruction Hillas :

énergie moyenne,

E (TeV) | Signal | Flux (cm™2 s7' TeV—1) | AFlux (cm 2 s=! TeV—1) | Significativité
0.3 871 4.9%x1077 1.7x10710 63
0.4 619 1.6x107? 6.4x10~ 1 53
0.6 427 5.5x10710 2.7x10711 44
0.8 228 1.7x10710 1.1x10~ 32
1.1 143 6.2x107 5.0x10712 25
1.6 76 2.0x10~H 2.3x10712 18
2.2 32 5.5x10712 9.3x10713 12
3.0 17 1.9x10712 4.4x10713 8
TABLE 8.11 — Détail des résultats obtenus dans chaque bin pour le spectre de la source

PKS2155-304 lors du big flare avec la méthode de reconstruction & : énergie moyenne, exces,
fluz et erreur correspondante, significativité du bin.

E (TeV) | Signal | Flux (em™2 s™' TeV—1) | AFlux (cm™2 s7! TeV—1) | Significativité
0.3 895 4.7x107° 1.6x10710 66
0.4 637 1.5x107° 6.1x107 95
0.6 442 5.5x10710 2.6x1071 46
0.8 241 1.7x107%0 1.1x107H1 34
1.1 151 6.2x107 1 5.1x10712 27
1.6 81 2.1x10711 2.2x10712 19
2.2 34 5.6x10712 9.0x10713 13
3.0 19 1.8x10712 4.2x10713 8
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FIGURE 8.16 — Contours d’erreur entre le flux et l'indice pour la reconstruction Hillas seule
(noir) et pour la méthode & (rouge) pour la configuration ash correspondant & une coupure a
80 p.e. de Paris-MVA. L’hypothése spectrale testée est une loi de puissance.

8.5 Conclusion

La méthode combinée & consiste a déterminer pour quelles valeurs de la différence entre
les paramétres d’impact Hillas et Model3D (ACore = Coreyg — Coreysp) les événements
gammas sont en moyenne mieux reconstruits par la méthode Model3D, et ce pour un jeu de
conditions d’observation donné (azimut, efficacité optique, angle zénithal et offset). Des tables
de décisions sont alors créées pour chaque condition d’observation donnant la valeur de ACore
a partir de laquelle la reconstruction Model3D doit étre utilisée. Cette méthode a été appliquée
aux simulations de gammas dans un premier temps pour évaluer les performances obtenues. Le
gain en résolution angulaire apporté par cette méthode est non négligeable, surtout pour les
petits angles zénithaux et grands offsets. L’amélioration atteint en effet les 12% dans ce cas.

Cependant, nous avons également étudié le cas théorique pour lequel la reconstruction
obtenant la plus petite valeur de 62 était systématiquement choisie pour tous les événements.
Nous avons vu que les performances atteintes étaient bien supérieures a la méthode &, en effet
le gain en résolution angulaire est proche de 30% pour les petits angles zénithaux. Or ce cas
idéal est utopique car il suppose que la position des sources est déja connue au préalable, mais
il permet d’évaluer les performances que nous pouvions espérer obtenir avec une combinaison
optimale des deux techniques de reconstruction.

Compte-tenu de ces résultats il y a donc encore beaucoup de progres a faire pour améliorer
notre méthode combinée. Premiérement, on a vu que la définition du switch nécessitait une
grande précision, ce qui n’a peut-étre pas été optimisé avec la procédure automatique. Ensuite,
I'utilisation d’un seul paramétre pour déterminer quelle reconstruction est la plus appropriée
ne semble pas suffisant. Pour aller plus loin et tenter de se rapprocher des résultats obtenus
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dans le cas idéal il faudrait donc mettre en place un systéme plus sophistiqué incluant plusieurs
paramétres comme ceux que nous avions sélectionnés précédemment (énergie, Hmax, MSCW
et MSCL...) a combiner avec ACore éventuellement.

Enfin, nous avons appliqué la méthode développée au blazar PKS 2155-304 afin de vérifier le
bon déroulement de ’analyse et la compatibilité des résultats avec la reconstruction Hillas seule.
Nous avons observé une augmentation du nombre d’événements compatible avec 'augmentation
attendue compte-tenu des distributions de PSF respectives & chaque méthode. Nous avons
également observé une diminution des erreurs et une augmentation de la significativité apportée
par la méthode & lors de 'analyse spectrale.

Nous allons ensuite tester notre algorithme pour étudier ’amélioration obtenue sur un
exemple de source faible. Les résultats obtenus sur des données réelles et leur comparaison avec
I'utilisation de la reconstruction Hillas seule sont présentés dans le chapitre suivant.
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9.1 Présentation de la région

La région du reste de supernova (G22.7-0.2 est riche en sources gamma, la plus brillante étant
HESS J1834-087, potentiellement associée au reste de supernova (G23.3-0.3 aussi connu sous le
nom de W41 (voir figure 9.1) [Aharonian 2006d]. Ce champ de vue a donc fait 'objet d’une
campagne intensive d’observation afin d’étudier HESS J1834-087 et de rechercher d’autres
sources plus faibles, appelées “points chauds” dans un premier temps. Ces observations ont
notamment permis de découvrir la source HESS J1832-092, en coincidence spatiale avec le
SNR G22.7-0.2. Dans ce chapitre nous allons étudier cette source en détail afin de déterminer
les processus a 'origine de cette émission.
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FIGURE 9.1 — Carte d’excés corrélé a la valeur du r68=0.07/° de la région du plan galactique
autour de 22° de longitude obtenue avec la méthode de discrimination Paris-MVA et la coupure
a 110 p.e. (configuration teak) ainsi qu’avec la méthode & utilisant la combinaison des tech-
niques de reconstruction Hillas et Model3D. Les régions d’exclusion personnalisées présentées
au chapitre 7 ont également été appliquées ici. Les sources H.E.S.S. ayant fait ’objet d’une
publication sont représentées en jaune.
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9.2 Observations avec H.E.S.S.

9.2.1 Sélection des données et méthodes utilisées

Pour réaliser les cartes de la région on sélectionne les données prises dans le champ de vue
dont le pointé est & moins de 2.7° de la position supposée de la source (1=22.48°, b=-0.15°). On
exige également un facteur qualité de 70 sur les données, correspondant a une variation du taux
de déclenchement inférieure & 30% par rapport au niveau de déclenchement attendu. Suite a
cette procédure, 150 runs ont été sélectionnés dont 9 runs pour lesquels seulement 3 télescopes
sur les 4 étaient en fonctionnement. Cela correspond a 65h de données au total (corrigées du
temps mort mais pas de l’acceptance) prises entre 2004 et 2011. Les distributions en offset
(position de la source par rapport a la direction d’observation) et en angle zénithal des données
séléctionnées sont représentées sur la figure 9.2. La méthode de soustraction du bruit de fond
utilisée est celle de ’anneau (décrite au chapitre 6), avec un rayon intérieur de 0.7°.

L’émission gamma qui nous intéresse étant trés faible et située dans un champ de vue riche
en sources, nous utilisons la configuration teak de la méthode Paris-MVA dont les coupures
sont optimisées pour ce genre d’objet. Cette configuration comporte notamment une coupure en
charge a 110 photoélectrons minimum pour les images observées sur les caméras. De plus nous
utilisons les outils présentés dans les chapitres précédents permettant de définir proprement les
régions du ciel & exclure et de choisir la méthode de reconstruction la plus appropriée (Hillas ou
Model3D). Afin de quantifier ’amélioration apportée par ces deux outils, nous allons comparer
les résultats avec ceux obtenus d’une part en utilisant les régions circulaires classiques et d’autre
part en utilisant la méthode de reconstruction Hillas uniquement.

[ ON Zenith Distribution ] [ ON Offset Distribution |
1 NormZenDist NormOffDist
- Entries 90 Entries 80
0.8 Mean 24.88 Mean 1.275
: RMS 11.32 RMS 0.601
0.6
0.4
0.2-
ST A I U FUPUPUS L AU DO P U [ I P I P I | U B I
0 70 80 90 3 35 4

zenith angle / deg ’ offsét/ deg

FIGURE 9.2 — A gauche : distribution des angles zénithauz pour ’ensemble de données sélec-
tionné dans la région ON en unités arbitraires. L’angle zénithal moyen est de 25° avec un pic
a 14°. A droite : distribution des offsets (position de la source par rapport a la direction d’ob-
servation) pour la région ON. L’offset moyen est de 1.5°, mais cette distribution est répartie
sur tous les offsets de 0 a 2.6° a cause des nombreuz pointés effectués dans ce champ de vue.
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9.2.2 Améliorations apportées par les nouveaux outils

La PSF du champ de vue est calculée en pondérant les simulations avec les distributions
d’efficacité optique, d’offset et d’angle zénithal spécifiques a ces observations. On en déduit
la résolution angulaire en calculant le rayon r¢s correspondant a 68% de la distribution de la
PSF. La résolution angulaire obtenue avec la méthode combinée ¢ est de 0.074° dans ce champ
de vue contre 0.081° avec la reconstruction Hillas seule, soit 7% d’amélioration. Cela semble
peu mais permet tout de méme de repousser les limites de sensibilité de 'instrument et cela va
également jouer sur le niveau de significativité de la source.

La région ON utilisée pour calculer 'excés et la significativité de la source est un disque de
0.1° de rayon centré a la position 1=22.48°, b=-0.16° et la région OFF est un anneau de rayon
intérieur 0.7° centré a la méme position. La table 9.1 compare les résultats obtenus sur la source
considérée grace a 'analyse “standard” utilisée couramment au sein de la collaboration H.E.S.S.
(qui emploie des régions d’exclusions circulaires ajoutées a la main dans une base de données
et la méthode dite de Hillas pour la reconstruction des événements) avec les résultats obtenus
grace aux améliorations décrites dans les chapitres précédents (régions d’exlusion personnalisées
et méthode de choix £). On observe une augmentation de la significativité obtenue pour chaque
nouvel outil. La significativité post-trials (pour 8.4x10° essais) obtenue grace aux deux outils
est de 5.30 contre 4.10 avec l'analyse “standard” (sans les outils). Par conséquent, dans ce cas
particulier, les outils développés ont permis de confirmer la détection de cette source treés faible
en atteignant une significativité post-trials supérieure & 50 (niveau requis pour une détection),
contrairement au niveau atteint par ’analyse “standard”. Notons tout de méme que cette valeur
correspond en réalité & une limite inférieure du niveau de significativité. En effet le nombre
d’essais utilisé est volontairement surestimé ici afin d’obtenir une valeur conservative.

TABLE 9.1 — Comparaison des statistiques obtenues sur la source HESS J1832-092 avec ou
sans les outils développés pour améliorer la résolution angulaire et les régions d’exclusions. Non
et Norpr dénotent le nombre d’événements dans les régions ON et OFF et « est le rapport
d’acceptance entre ces deuzr régions. La valeur de o donnée ici correspond a la significativité
pre-trials (définie au chapitre 6).

Hillas Hillas/M3D
Non=409 Non=415
Norr= 3533 Norr=3519
Reégions circulaires a=0.079 a=0.079
Excés= 129 Excés—=135
O—preftrials:6-9 Upreftrials:7-2
O-pre—trials/\/gzo-gg) O-p're—t'rz'als/\/E:O-Sg
Non=409 Non—415
Norr—2543 Norr=2632
Régions personnalisées | «=0.106 a=0.103
Excés—=139 Excés—144
Opre—trials— 7.4 O'prefz‘/rials:7-7
Opre—triats] VIZ0.9L | Gpre—sriats/ V1=0.95
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FIGURE 9.3 — De haut en bas : carte de significativité du champ de vue considéré, régions
d’exclusion utilisées et distribution de la significativité dans les régions exclues (en noir) et
non exclues (en rouge). L’analyse correspond aux régions d’exclusion circulaires a gauche et
personnalisées a droite. La méthode & est utilisée dans les deux cas. La ligne rouge pointillée
correspond a l'ajustement de la distribution de significativité dans les régions non exclues par
une fonction gaussienne.

De plus, la figure 9.3 montre la carte et distribution de significativité obtenue dans le champ
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de vue avec régions d’exclusions circulaires et personnalisées. On voit que dans le premier cas
la distribution de significativité dans les régions utilisées pour estimer le fond (en rouge) est
contaminée par du signal diffus au sud de HESS J1834-087 et a l'est de HESS J1832-092
notamment (visible sur la figure 9.4). La distribution obtenue avec les régions personnalisées
est par contre bien gaussienne, avec une largeur proche de 1 et un meilleur x?.

Toutes les cartes du ciel et les spectres présentés dans la suite utilisent ces outils.

—_ 6 —_
g L g L 4
z = oy M 3 = - oy, o
o 2— R = o 2 > AW -
5 r SR T n 4 3 E R e w: ¢ 3
= L = - - e = C Pl ~ » *
: 5 P ¥ g £ F S robs 2
E &k : : E Vi -
° Ln - ¥ g Q.f“' A Y s oA ) ° L - ¥ g .r.“,;‘ - - E
T L o R o ST HESS 31529-100 3 F P | s eSS B2y 100 1
s £ | HESS. 11832.09) . T ob ST HEs’s 118327092,
© "L Ouessnigiron o ; HESSJIS31 -098 0 O “BSTIEN 069, HEsinw e 0
E ™ HESS J1834- A n HESS T1834: 087 - - @
E - P HESSJ1833-105 E e Re « \HESS 11833:105 -
1= 9 .§. . . " = = L e e "- . P
E G PR 1, oy 4 -2 u o, ‘ i L2 2
2F P _ 2 Ay’ e - g 3
r < - 4 r " e
£ E -4
=3 | S O R S | &= ...

24 22 P
Galactic Longitude?deg)

22 Galactic Longitude Jdeg)
FIGURE 9.4 — Cartes de significativité multipliées par la carte d’exclusion utilisée (régions
circulaires & gauche et personnalisées a droite). Toutes les zones valant 0 sont exclues. On voit
clairement que certaines zones significatives autour de HESS J1834-087 et a l’est de HESS
J1832-092 ne sont pas correctement exclues avec les régions circulaires. En revanche, avec
les régions personnalisées, la significativité ne dépasse pas 4.50 dans les régions utilisées pour
estimer le fond.

9.2.3 Position et extension

La figure 9.5 montre la carte d’excés corrélé centrée sur la source HESSJ1832-092. I.’émission
observée coincide avec le bord est du reste de supernova G22.7-0.2.

Nous voulons déterminer précisément la position du centre de gravité de la source et sa
possible extension intrinséque. Pour cela, on réalise un ajustement de ’excés non corrélé avec
une fonction gaussienne a deux dimensions convoluée avec la PSF de ce champ de vue. On
utilise les paramétres A, B, 0y et 09 de la distribution de PSF ajustée par :

2 2

0
1 2

On utilise ensuite la fonction suivante pour fitter I'excés observé :

7,.2 T2

m) + Bexp(— m)} (9.2)

o % = (x —x9)*+ (y — yo)?, avec (o, yo) la position test de la source, oy, la taille intrinséque
recherchée (déconvoluée de la fonction de distribution de la PSF) et les paramétres A, B, oy et
oy sont dérivés de 'ajustement préalable de la PSF.

Gaussap = Norm{Aexp(—
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FIGURE 9.5 — Carte d’excés corrélé a la valeur du r68=0.07/° du champ de vue autour de la
source HESS J1832-092 avec des bins de 0.01° de coté et la configuration teak. Les vestiges de
supernovae G23.3-0.3 et G22.7-0.2 observés en radio sont indiqués en blanc. Le cercle blanc
pointillé représente la résolution angulaire obtenue (res) pour ce champ de vue. La croiz noire
symbolise la position de HESS J1832-092 et les erreurs correspondantes.
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9.2.3.1 Influence de la taille des bins

On va réaliser un ajustement de type Y2, on suppose donc qu'on est dans le cas d’une
statistique gaussienne. Or comme la source est faible, il faut procéder a un “rebinning” (regrou-
pement des bins, dont la taille est de 0.01° par défaut) conséquent de la carte d’excés. En effet,
avec les bins de 0.01° de coté, le nombre moyen de gammas par bin pour cette source est de
0.06, ce qui est loin du régime gaussien. La figure 9.6 montre ’évolution du nombre moyen de
gammas par bin en fonction de la taille des bins et la taille ajustée de la source correspondante.
On voit qu’a partir d’une taille de bins de 0.05° de coté, la statistique moyenne par bin com-
mence a étre suffisante (>10) pour que I’hypothése imposée par un ajustement de type x? soit
envisageable. En-dessous de 5 gammas par bin en moyenne, la statistique est trop faible et la
taille ajustée est compatible avec zéro. On impose de plus un nombre minimal de 10 gammas
dans au moins la moitié des bins sur la surface couverte par 'ajustement. Ce critére est bien
rempli pour des bins de 0.05° de coté au minimum.

| Evolution du nombre moyen de gammas par bin | s Evolution de I'ajustement de la taille intrinseque
2} D NA
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FIGURE 9.6 — Nombre moyen de gammas par bin dans la surface couverte par l’ajustement de
lexcés observé en fonction de la taille des bins. La taille d’origine est 0.01° de coté, une taille
de 0.05° correspond donc a un “rebinning” de 5.

Cependant, la taille intrinséque recherchée étant probablement trés faible, il faut prendre
garde & ne pas trop rassembler de bins au risque d’avoir toute la source comprise dans un seul
bin. De plus, en rebinnant davantage on perd en précision au niveau de l'erreur sur la taille. Il
faut donc trouver un compromis entre la statistique par bin et la précision du fit, ce qui n’est
pas trivial dans le cas des sources faibles quasi-ponctuelles.

On voit sur la figure 9.6 qu’a partir d’une largeur de bins de 0.05°, la taille intrinséque
ajustée semble converger vers une valeur comprise entre 0.03° et 0.05°. Les bins de plus de
0.05° de coté ont donc une taille supérieure a la taille intrinseque ajustée de la source et
n’apportent pas de précision supplémentaire en terme d’incertitude sur la taille obtenue. Par
conséquent, on choisit d’assembler les bins 5 par 5 afin d’avoir une statistique suffisante pour
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que I’hypothése soit correcte.

9.2.3.2 Reésultats préliminaires

La position fittée obtenue est 1 = 22.49° £ 0.01g,,,, b = —0.16° £ 0.01%,,; en coordonnées
galactiques. Les erreurs sur la longitude et la latitude sont obtenues en fixant tous les autres
parameétres et en laissant libre uniquement celui dont on cherche a estimer ’erreur. Les contours
d’erreur & 1, 2 et 30 (visibles sur la figure 9.21) prennent en considération la corrélation entre
la longitude et la latitude et sont calculés en fixant tous les autres parameétres. Les erreurs
systématiques sur la position sont de I'ordre de 0.01° dans chaque direction.

La taille intrinseque ajustée est de o4,y = 0.036° 4 0.012°. La source semble donc étre
légérement étendue a pres de 3 déviations standards si 'on ne prend en compte que cette
erreur purement statistique. La précision obtenue avec des bins de cette taille n’est cependant
pas suffisante pour confirmer I'extension de la source avec certitude si on prend en compte les
effets systématiques dus a l'algorithme utilisé. Nous allons donc tenter d’estimer ces effets dans
la suite.

9.2.3.3 Etude des systématiques

Nous voulons vérifier la robustesse de notre algorithme et évaluer les erreurs systématiques
associées a l'aide de simulations de sources de taille prédéfinie. Pour cela nous utilisons le méme
champ de vue que celui étudié, dans le plan galactique et autour de 22.5° de longitude.

On va simuler des sources gaussiennes symétriques de taille intrinséque connue que I'on
va convoluer avec la PSF du champ de vue. On définit donc la fonction convoluée a la PSF
suivante :

(z —2e) + (¥ — ¥e)*
2(0%mu + 01)
grace a laquelle on va simuler une source centrée a la position (., y.) et de taille intrinséque

Osimu- On tire donc aléatoirement un nombre N, de gammas suivant la distribution Fj,, a

une position arbitraire qui ne présente pas de signal : 1 = 22.5°, b = -2°. Un exemple de source

ponctuelle simulée avec le méme nombre moyen de gammas que la source HESS J1832-092 est

donné sur la figure 9.7.

(l’ - xc)2 + (y B yc)2)
2(0%u + 03)

) + Bexp(—

Fyimu = Aexp(— (9.3)

On réalise tout d’abord des simulations de sources de différentes tailles intrinséques pour
un nombre moyen de gammas N, égal a 150, correspondant grosso modo a I'excés de la source
HESS J1832-092, puis on applique I'algorithme d’ajustement a ces simulations avec un rebin-
ning de 5 par 5 afin d’avoir une statistique suffisante. On applique également la méme procédure
avec N, =500 afin de comparer les résultats obtenus avec une statistique plus grande. Les tailles
ajustées dans ces deux cas sont représentées sur la figure 9.8. On note toutefois que les valeurs
ajustées ici sont potentiellement sujettes a des fluctuations car on ne prend en compte qu’une
seule réalisation de chaque valeur simulée.

Premiérement, on voit que pour des tailles intrinséques inférieures a 0.04°, 'algorithme a
tendance a surestimer la taille des sources, quelle que soit leur intensité (nombre de gammas
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FIGURE 9.7 — A gauche : carte d’exceés corrélé avec un rayon égal au re¢s du champ de vue
avec une source ponctuelle simulée repérée par le cercle pointillé. A droite : distribution en 6>
correspondante ajustée par la fonction Fgp,. La largeur intrinséque obtenue (width)est bien
compatible avec une source ponctuelle.

simulés). Ensuite, on remarque qu’a partir de 0.08°, les tailles ajustées des sources simulées
a 150 gammas sont nettement inférieures a la valeur attendue, or ce n’est pas le cas pour
les simulations a 500 gammas (qui sont toutefois légérement sous-estimées). Cela s’explique
par le manque de statistique dans les bins, méme avec un regroupement 5 par 5. En effet, le
nombre de gammas est fixé mais la taille augmente, il y a donc un étalement de la source plus
important. Lors du rebinning, les gammas a la périphérie de la source sont regroupés avec les
bins a I'extérieur qui ne contiennent pas de signal, ce qui entraine une diminution de la surface
apparente et une taille intrinséque sous-estimée par le fit. Cela montre bien que l'intensité
de la source est un facteur trés important sur la qualité de I'ajustement, logiquement plus la
statistique est grande et meilleur sera I’ajustement.

On va donc étudier I'influence du nombre de gammas sur le fit pour une taille donnée. On
choisit une taille intrinséque proche de celle ajustée par ’algorithme pour la source réelle :
0.035°. Les résultats sont représentés sur la figure 9.9. Les tailles ajustées sont globalement
compatibles avec la taille simulée, quelle que soit l'intensité de la source. En revanche, on
voit clairement que plus 'intensité est grande et plus les erreurs sont petites, la significativité
de I'ajustement est donc meilleure. On voit notamment qu’elle dépasse les 50 a partir d’un
nombre moyen de gammas égal a 200. On note toutefois que ces simulations représentent une
seule réalisation pour chaque caractéristique (excés et taille). Par conséquent ces résultats sont
sujets a des fluctuations et il serait nécessaire de répéter I'opération N fois afin de s’affranchir
des effets statistiques.
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respondantes d’une seule réalisation. La ligne verte pointillée représente la droite y=ux.
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significativité estimée (taille ajustée divisée par lerreur correspondante) des tailles intrinséques

ajustées en fonction du nombre de gammas. Chaque point correspond encore ici aux valeurs

ajustées d’une seule réalisation.
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9.2.3.4 Estimation du biais

La source HESS J1832-092 semble étendue & 30 environ avec une taille de 0.036°, comme on
I'a vu dans la section 9.2.3.2), mais cette extension peut étre due a un biais dans I’algorithme.
L’évolution de la taille ajustée en fonction de la taille intrinséque réelle (représentée sur la
figure 9.8) montre en effet la présence d’un biais qui semble dépendre de la taille intrinséque.
Pour le vérifier en s’affranchissant des fluctuations statistiques on réalise donc 100 simulations
de sources de différentes tailles autour de la taille ajustée de la source HESS J1832-092 et
avec le méme nombre moyen de gammas. Puis on applique le méme algorithme et le méme
rebinning 5 par 5 pour déterminer la position et la taille intrinséque des sources simulées. On
construit ensuite les distributions des tailles obtenues afin d’en déduire la moyenne et 1’écart-
type. La figure 9.10 montre par exemple la distribution des tailles ajustées pour des sources
simulées ponctuelles. La moyenne des tailles intrinséques pour les sources ponctuelles est de
0.025° £ 0.006°. Ce résultat n’est pas compatible avec une taille nulle comme on 'attendrait.
Il y a donc effectivement un biais dans l'algorithme, que nous allons tenter de caractériser.

[Sigma distribution | SizeDistrib
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= Mean 0.02541
14— RMS  0.006345
12;
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8;)‘1‘ ‘ ‘0‘ ‘ ‘O.‘OE": ‘ 0.06

FIGURE 9.10 — Distribution de la taille ajustée obtenue pour 100 sources ponctuelles simulées
avec Ny=150 et un rebinning de 5.

La moyenne des tailles ajustées de 100 simulations de sources a 150 gammas pour chaque
taille simulée est représentée sur la figure 9.11 dans le panel du haut. Les erreurs associées
correspondent aux écarts-types des distributions. On remarque que le biais est important pour
les sources ponctuelles mais se réduit lorsque la taille intrinséque augmente. On tente d’ajuster
ce biais avec des fonctions polynomiales. Le polynome de degré 2 obtient la meilleure probabilité
d’ajustement, on utilise donc cette fonction pour estimer le biais sur la taille de la source.

On vérifie également la pertinence de ce choix a 'aide d'une comparaison des différents
polynomes deux a deux avec un F-test. Ce test fournit une valeur appelée p-value donnant
la probabilité d’amélioration par hasard d’un modeéle par rapport a un autre. La p-value du
polynéome de degré 2 est de 1.7% comparé au polyndome de degré 1, ce modéle apporte donc
une ameélioration réelle. En revanche, celle du polynéme de degré 3 est de 75% comparé au
polynome de degré 2, c’est donc bien ce dernier qui modélise le mieux nos données.
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FIGURE 9.11 — En haut : moyennes des tailles ajustées en fonction de la taille simulée pour 100
simulations de sources de 150 gammas de différentes tailles. La ligne verte pointillée représente
la droite y=x. Des fonctions polynomiales de degré 1 a 3 sont superposés auzx points obtenus
et la probabilité correspondante est donnée dans la légende. Au milieu : distribution des tailles
ajustées en fonction des tailles simulées dont la valeur moyenne pour chaque taille simulée
correspond aux points du graphique du haut. La bande rose représente les bornes de l’ajustement
de la source HESS J1832-092. En bas : projection des tailles ajustées comprises dans la bande
d’erreur représentée sur le graphique du milieu. La courbe en trait plein représente [’ajustement
de cette distribution avec un polyndéme de degré 4.
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On s’apercoit que pour la taille ajustée de 0.036° de la source HESS J1832-092, le biais
obtenu avec le polynome de degré 2 est quasi nul. Les erreurs sur la taille intrinséque corres-
pondante doivent cependant étre trés asymétriques. En effet, 'erreur statistique ajustée est de
0.012° (voir section 9.2.3.2), ce qui correspond a des bornes inférieures et supérieures de 0.024°
et 0.048° respectivement sur la taille ajustée. Or on voit que les biais associés sont importants,
en particulier pour la borne inférieure.

Afin d’estimer les erreurs sur la taille intrinséque en tenant compte du biais observé, on
reprend les 100 simulations de chaque taille intrinséque et on trace toutes les valeurs ajustées
obtenues en fonction des valeurs simulées, représentées sur la figure 9.11 dans le panel cen-
tral. La bande rose représente les valeurs comprises entre les bornes inférieures et supérieures
ajustées sur la source HESS J1832-092. On remarque que la valeur ajustée est obtenue pour
de nombreuses réalisations dans toute la gamme de tailles simulées. On va donc sélectionner
toutes les réalisations comprises dans cette bande et en faire la distribution en valeurs simu-
lées (représentée sur la figure 9.11 dans le panel du bas) afin d’estimer lerreur sur la taille
intrinseque.

La moyenne de cette distribution vaut 0.036° avec une largeur de 0.016° correspondant
donc grosso modo a ’erreur sur la taille intrinséque en tenant compte du biais. Or on voit bien
que cette distribution est asymétrique, tout comme les erreurs réelles sur la largeur intrinséque
associées a cette distribution. Notons que l'idéal pour estimer ces erreurs serait d’effectuer
un grand nombre de simulations avec des valeurs quasi-continues pour la taille simulée, et
non discrétes comme c’est le cas ici. On choisit donc d’ajuster une fonction polynomiale &
cette distribution, représentée sur la figure 9.11 dans le panel du bas. On calcule les erreurs
de facon a avoir 68% de la distribution comprise entre les bornes correspondantes. On ob-
tient des erreurs de 0.015° et de 0.023° pour les bornes supérieures et inférieures respectivement.
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FIGURE 9.12 — Valeur du x? en fonction de la taille ajustée pour des bins de 0.05° de coté. Les

lignes rouges représentent les quantiles a 68%, 95% et 99%, correspondant auzx niveauz 1o, 20
et 3o.
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Conclusion

La taille intrinseéque corrigée des systématiques obtenue pour la source HESS J1832-092 est
donc de 0.036° tg;g;gi. Par conséquent, étant donné les erreurs trop larges associées, cette taille
n’apparait pas suffisament significative. On choisira donc de traiter la source comme ponctuelle
par la suite. On dérive cependant une limite supérieure de 0.089° a un niveau de confiance de
99% (correspondant & 30) sur cette taille intrinséque a partir de la fonction de x? fournie par
'ajustement (voir figure 9.12).

9.2.4 Spectre

Afin de produire le spectre de la source, seules les observations avec un offset<2.1° sont
utilisées. Cette sélection correspond a un total de 58.2 h d’observations corrigées du temps
mort. On décide toutefois de réduire la coupure en charge a 80 photo-électrons correspondant
a la configuration ash de Paris-MVA afin d’augmenter la statistique a basse énergie et ainsi
d’élargir la gamme accessible en énergie. On applique la méthode Reflected correspondant aux
régions multiples pour la soustraction du fond (voir chapitre 6) ainsi que les régions d’exclusion
personnalisées. Les statistiques obtenues avec cette méthode de soustraction sont résumées dans
la table 9.2, pour la reconstruction Hillas seule ainsi que la méthode combinée £&. Comme pour
la soustraction du fond avec la technique de 'anneau, on voit que 'utilisation de la méthode
combinée permet également d’augmenter la significativité avec les régions multiples.

TABLE 9.2 — Statistiques obtenues sur la source HESS J1832-092 avec la reconstruction Hillas
seule et la méthode & combinant les reconstruction Hillas et Model3D. La soustraction du fond
est réalisée a l'aide de la méthode des régions multiples et les régions d’exclusions personnalisées
respectives a chaque méthode de reconstruction sont utilisées.

Méthode NON NOFF « Exces Opre—trials U;m"e—trials/\/Z
Hillas 572 | 7132 | 0.0593 | 149 6.6 0.87
Hillas/M3D | 578 | 7401 | 0.055 152 6.8 0.89

Pour construire le spectre de la source, on utilise la méthode dite de “forward-folding”
[Mohanty 1998, Piron 2000] et on suppose une forme spectrale en loi de puissance du type :

dd E \ '
ag T (1 TeV) (9:4)

Le spectre obtenu est représenté sur la figure 9.13 et les paramétres correspondants sont
les suivants : @ = (3.6 & 0.7gpat = 0.7gyst) X 107 Bem 2571 TeV™! avec un indice I' = 2.7 +
0.45tat £ 0.25y5¢. Le flux intégré au-dessus de 1 TeV vaut I(E > 1 TeV) = (2.1 £ 0.74a £
0.4syst) x 10713 cm~2s7!, ce qui correspond & environ 0.8% du flux de la nébuleuse du Crabe
(source de référence en astronomie gamma) au-dessus de la méme énergie [Aharonian 2006c].
Les statistiques pour chaque bin sont données dans la table 9.3 et les contours d’erreur entre
le flux & 1 TeV et l'indice sont représentés sur la figure 9.14. Le seuil en énergie accessible est
de 210 GeV dans les meilleures conditions (& faible angle zénithal et offset) mais on voit que
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FIGURE 9.13 — En haut : spectre gamma obtenu sous [’hypothése d’une loi de puissance pure
avec la méthode de “forward-folding” et la reconstruction combinée . Le papillon d’erreur (en
vert) correspond au calcul des erreurs sur le logarithme du flux & U'énergie de décorrélation
(1.13 TeV ici). La valeur supérieure du plus haut bin en énergie est dérivée de lintervalle
de confiance & 30. En bas : résidus du spectre (écart entre le nombre d’événements théorique
attendu et le nombre d’événements mesurés).

TABLE 9.3 — Détail des résultats obtenus dans chaque bin pour le spectre de la source HESS
J1832-092 : énergie minimale, moyenne et mazximale, exces, flux et erreurs correspondantes,
significativité du bin. On voit que le dernier bin en énergie a une significativité inférieure a 1,
la valeur du flux correspond donc a une limite supérieure, dérivée de l’intervalle de confiance
a 30.

Enin (TeV) | Epoy (TeV) | Epar (TeV) | Signal | Flux £AFlux (cm 2 s7! TeV™!) | o
0.21 0.27 0.38 3.2 1277 _ ) x10 1 1.0
0.38 0.50 0.71 36.7 (2.2 1073 ) x 10712 3.5
0.71 0.92 1.30 33.2 (5.0 716 ) x 10713 3.6
1.30 1.69 2.38 17.4 (9.3 +42 o) x 1071 2.6
2.38 3.10 4.36 16.0 (3.6 +14 1 5) x 1071 3.2
4.36 5.44 8.0 1.7 1.4x107H - 0.6
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FIGURE 9.14 — Contours d’erreur a 1, 2 et 3 0 obtenus des parameétres ®q et I' avec la méthode
& et la méthode standard Hillas uniquement. On voit que la méthode combinée est globalement
compatible avec la méthode classique en terme d’analyse spectrale.

peu d’événements sont concernés, I'excés étant de 3.2 gammas seulement dans le bin de plus
faible énergie.

On tente également de chercher une courbure ou une coupure a haute énergie dans le spectre
a l'aide d’autres formes spectrales : loi de puissance courbée, brisée ou coupure exponentielle.
Cependant ces modéles ne sont pas favorisés face a la loi de puissance pure comportant moins de
degrés de liberté. En effet la probabilité que ces modéles apportent une amélioration par hasard
a la loi de puissance pure est bien trop haute (voir table 9.4). Ces modéles ne sont malgré tout
pas écartés. Mais étant donné la statistique trés faible & haute énergie 'amélioration apportée
n’est pas significative.

TABLE 9.4 — Forme spectrale testée, rapport des likelihood par rapport a [’hypothese de loi de
puissance et probabilité d’amélioration par hasard correspondante.

Forme spectrale A Probabilité
Loi de puissance courbée | 1.4 x 1072 0.91
Courbure exponentielle | 2.6 x 1072 0.87
Loi de puissance brisée | 7.7 x 1072 0.96

9.2.5 Courbe de lumiére

Afin de rechercher une éventuelle variabilité a trés haute énergie, on réalise une courbe de
lumiére de la source étudiée au-dessus d’une énergie de 200 GeV en regroupant mois par mois
toutes les données prises dans le champ de vue. La courbe de lumiére obtenue est donnée sur
la figure 9.15 et ne présente aucune variabilité significative.
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FIGURE 9.15 — Courbe de lumiére mois par mois de la source HESS J1832-092. L’ajustement
par un polynéome de degré 1 montre que la source ne présente pas de variabilité significative.

9.3 Données multi-longueurs d’onde

9.3.1 SNR G22.7-0.2

Le reste de supernova G22.7-0.2 fait partie des sources du catalogue de Green |Green 2009).
Il a été observé par plusieurs télescopes en radio [Reich 1990a, Reich 1990b, Kassim 1992,
Griffith 1993, Helfand 2006]| et présente un anneau incomplet non thermique de 26’ de diamétre
(voir figure 9.16) au sein d’une région complexe puisqu'’il est partiellement superposé a un autre
SNR, G23.3-0.3, aussi connu sous le nom de W41 (visible sur la figure 9.19 en contours cyan).

0.0507
0.0400
0.0304
0.0221
0.0152

0.0094

0.0050

0.0018

Galactic latitude
-045 -040 -035 -0.30 -025 -020 -015 -0.10 -0.05 000 005

-0.0001

230 229 228 228 22:':1' 227 226 226 225 225 224
Galactic longitude

FIGURE 9.16 — Le reste de supernova G22.7-0.2 observé par les télescopes du VLA lors du
MAGPIS (Multi-Array Galactic Plane Imaging Survey) a 1.4 GHz. La résolution angulaire de
ce survey est d’environ 6” [Helfand 2006].
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La distance a laquelle est situé (G22.7-0.2 n’est pas connue, son age non plus. Cependant, il
existe une relation, appelée relation ¥ — D [Guseinov 2003a], permettant d’estimer la distance
d’un objet a I'aide de sa brillance de surface. Cette derniére correspond au flux total provenant
du SNR mesuré a 1 GHz. Dans le cas de G22.7-0.2 ce flux vaut 33 Jy [Green 2009], ce qui
correspond & une distance d’environ 2.5 kpc [Shaver 1970] ou 3.7 £ 1, kpc |Guseinov 2003b|.

Une autre estimation de distance pour ce SNR provient des données infrarouges. En effet
les observations du satellite Spitzer montrent une zone d’émission accrue entre W4l et G22.7-
0.2 (voir figure 9.19). Cette émission pourrait étre due au fait qu'un nuage moléculaire H;; se
retrouve compressé entre les deux SNRs, provoquant une émission thermique IR [Reach 2006|.
Si ce scénario est avéré, il impliquerait que les deux SNRs soient assez proches I'un de l'autre.
Or la distance de W41 est connue, estimée a partir du spectre d’absorption des régions Hj;
observées autour du SNR [Leahy 2008], et vaut 4.24+0.3,,, kpc. Etant donné les incertitudes de
mesure systématiques, les trois estimations semblent compatibles avec une distance d’environ
3 a4 kpc.

9.3.2 Nuages moléculaires

Le scan du plan galactique (GRS pour Galactic Ring Survey) effectué avec le radiotélescope
FCRAO de I’Université de Boston couvre une zone comprise entre les longitudes 18° et 56 ° et
les latitudes +1°. 1l fournit la mesure de la température d’antenne de la raie du "*CO (J=1-0)
vue en radio. La détection de cette raie indique la présence de nuages moléculaires denses et les
mesures de vitesses associées permettent de donner une indication sur la distance des nuages
(voir annexe B).

Comme la source au TeV est en coincidence avec seulement une fraction de la coquille
du SNR (voir figure 9.18), il est possible que I’émission observée soit due a linteraction de
cosmiques accélérés dans le SNR et intéragissant avec un nuage moléculaire proche. On va donc
rechercher des nuages moléculaires autour de la position de HESS J1832-092 qui pourraient
expliquer cette émission, dans un carré de 0.2° de coté. Plusieurs nuages moléculaires sont
présents sur cette ligne de visée, repérés par des pics dans la température d’antenne mesurée,
comme le montre la figure 9.17. Aprés une étude individuelle de la position de chaque nuage par
rapport a celle de la source gamma, on sélectionne les deux nuages les plus proches spatialement,
dénommeés (a) et (b) et représentés sur la figure 9.18. Ces nuages ont des vitesses moyennes
de 28 et 77 km s™! respectivement. Les caractéristiques de ces nuages (température, vitesse
moyenne et largeur du pic ainsi que la taille apparente dans le plan du ciel) sont listées dans
la table 9.5.

Ces vitesses radiales peuvent étre converties en distances a I'aide d’un modéle de rotation
de la Galaxie. A chaque vitesse radiale correspond deux distances possibles (voir explication
détaillée dans 'annexe B). Pour cela on utilise un des modéles de rotation les plus récents :
|Hou 2009]. On note cependant que les distances obtenues peuvent varier assez fortement d’un
modéle & l'autre, la différence pouvant aller jusqu'a 1 kpc pour les distances proches. Les
deux distances possibles pour chaque nuage sont listées dans la table 9.6. On remarque que
les distances proches obtenues pour chaque nuage sont plus ou moins compatibles avec la
distance estimée du SNR G22.7-0.2 & partir des relations > — D ainsi que celle déduite via les
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FIGURE 9.17 — Température d’antenne en fonction de la vitesse radiale du > CO observée lors
du GRS [Jackson 2006] dans un carré de 0.2° de coté centré sur la position de HESS J1832-092.

Caractéristiques | Nuage (a) | Nuage (b)
T 0.406 K 1.75 K
Umoy 28 km s~} 77 km s7!
Av 5 km s™1 8 km s7!
0. 0.18° 0.11°
9, 0.196° 0.127°

TABLE 9.5 — Température d’antenne de la raie du > CO corrigée de Uefficacité de détection,

wvitesse moyenne et largeur a mi-hauteur du pic considéré ainsi que la taille apparente des
nuages intégrés sur la largeur du pic (en v) et approzimés a des ellipses de demi-azes 0, et 6,

en coordonnées galactiques sur le plan du

ciel.
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FIGURE 9.18 — Température d’antenne de la raie du **CO en unités arbitraires [Jackson 2006]
intégrée autour des pics a 28 km s~' pour le nuage (a) (@ gauche) et a 77 km s~ pour le
nuage (b) (a droite) et lissée avec une Gaussienne de largeur égale & la valeur du res 0b-
tenu par H.E.S.S. dans ce champ de vue. L’excés de la figure 9.5 vu par H.E.S.S. est repré-
senté en contours moirs correspondants a des valeurs de 80 et 110 gammas. L’exceés observé
dans la partie gauche des figures correspond & la source HESS J1834-087 [Aharonian 2006d].
Le SNR observé en radio a 1.4 GHz lors du MAGPIS (Multi-Array Galactic Plane Imaging
Survey) [Helfand 2006] est représenté en blanc (les contours correspondants a 0.002 et 0.005
mdJy/beam). La croiz noire indique quant a elle la position de la source vue en rayons X (voir
section 9.8.3).

observations IR.

On va a présent estimer la masse et la densité de ces nuages qui nous seront utiles pour
tester différents scénarios de production de gammas par la suite. La densité de colonne est
définie comme la densité de molécules le long d’une ligne de visée donnée. Elle s’exprime en
cm 2. Dans le cas du ¥CO, la densité de colonne des nuages moléculaires observés est donnée
par [Simon 2001] :

N(*CO) = 8.75 x 10"7T,,,,Av cm ™2 (9.5)

ot Typ=T a/Nmp est la température effective corrigée de D'efficacité de détection 7, L et Av est
la largeur du pic considéré.

Or la molécule de ¥CO n’est qu'une composante des nuages moléculaires qui sont majoritai-
rement constitués de Hy ainsi que de 2CO, d’Hélium et de traces d’éléments plus lourds. La
masse du nuage dépend donc de la densité de colonne ainsi que de 'abondance relative de *CO
par rapport au Hs. Des facteurs de conversion sont donc appliqués a la densité de colonne de
13CO pour tenir compte de ces différents éléments. Le rapport ﬁ% vaut 45 [Langer 1990] et
le rapport % est estimé a 8 x 107° [Blake 1987]. Un facteur de correction supplémentaire
a la masse de I’hydrogéne de 1.36 est aussi appliqué afin de prendre en compte I'abondance

d’Hélium et d’autres éléments plus lourds [Allen 1973]. On peut ainsi estimer la densité de

1. Nmp = 0.48 pour ces observations.
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colonne de Hy des nuages moléculaires observés [Simon 2001] :
N(Hy) = 4.92 x 10*°T,,,Av cm™? (9.6)

La masse du nuage dépend de plus de sa distance et de sa taille apparente dans le plan du
ciel et peut étre estimée grace a la formule suivante [Simon 2001] :

N(3C0) 0, 0, D\’
Maage =096 (8.75 X 1014cm—2> (@) (W) <k_pc) Mo (9.7)

ou 0, et 0, correspondent a la demi-largeur et demi-longueur de l'ellipse représentant le nuage
dans le plan du ciel et D est la distance a 'objet. On intégre donc les deux nuages sélectionnés

sur la largeur du pic observé et on les approxime & des ellipses de demi-axes 0, et 6, (donnés
dans la table 9.5). Puis on utilise les distances dérivées précédemment pour estimer la masse
de chaque nuage (données dans la table 9.6).

Enfin pour estimer la densité des nuages (en nombre d’atomes H par cm?), on utilise les
valeurs de 0, et 0, correspondant a leur taille dans le plan du ciel. En effet on ne dispose pas
de I'information sur la “profondeur” des nuages (6,) car la largeur des pics observés dépend de
I’agitation des molécules a 'intérieur des nuages et non de leur taille 6,. On suppose donc que
les nuages sont sphériques avec un rayon équivalent R., = 1/0,0,. Le volume équivalent est

4
donné par Vyyege = gWqu et la densité vaut simplement :

1 Mnuage vnuage - -3
nuage — 9.8
inuag 2><1.67><10—27( ke )( cm’ ) o (9:8)

Les densités obtenues pour chaque distance considérée sont données dans la table 9.6.

Parametres | Distance proche | Distance lointaine
Nuage (a) 2.3 kpc 12.5 kpc

Req 5 pc 31 pc

Mruage 710 Mg 2.2 x 10* Mg
Nyuage 20 cm 3 4 cm™
Parametres | Distance proche | Distance lointaine
Nuage (b) 4.5 kpc 10.2 kpc

Regq 12.5 pc 28 pc

Miuage 2.5 x 10* Mg, 1.3 x 10° Mg
Nyuage 62 cm—? 28 cm ™3

TABLE 9.6 — Rayon équivalent, masse et densité des nuages moléculaires sélectionnés pour
chaque distance possible obtenue avec le modéle de rotation galactique proposé par [Hou 2009].
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9.3.3 Observations en rayons X

Aprés la découverte du “hot spot” a la position de la source HESS J1832-092, une
proposition d’observation a été soumise au satellite XMM-Newton pour observer cette
région en rayons X. Cette proposition comportait deux parties : une premiére destinée
a observer la région d’interaction vue en IR entre les deux vestiges de supernovae W4l et
G22.7-0.2 (ID : 06544802) et une seconde centrée sur la source HESS J1832-092 (ID : 06544801).

Le satellite XMM-Newton comporte un imageur, EPIC (European Photon Imaging
Camera), constitué de trois caméras CCD : PN, MOS1 et MOS2 (Metal Oxide Semi-
Conducteur) 2. Ces caméras disposent d’un champ de vue de 30’ et observent les photons dans
la bande d’énergie comprise entre 0.15 et 15 keV avec une résolution angulaire moyenne de 6”.
Il posseéde aussi un moniteur de controle des radiations émises lors des éruptions solaires et
qui permet également de mesurer ’environnement radiatif dans lequel le satellite évolue.

La premiére partie de la proposition, centrée sur la position RA=18h33m45.6s, Dec—-
9°3m0s, a été observée la nuit du 26 septembre 2010 pendant une durée de 27 ks. Une émission
diffuse est observée en rayons X entre 1 et 2 keV (représentée en vert sur la figure 9.19 avec les
observations IR et radio de la région). La morphologie de 1’émission diffuse étendue ne semble
pas étre corrélée avec les observations aux autres longueurs d’onde dans ce champ de vue. En
outre, cette émission n’est pas visible dans la bande compléte en énergie de 1 & 10 keV. On
note également que la région d’interaction entre les deux SNRs ne présente pas d’émission en
rayons X. L’origine de cette émission en rayons X est donc inconnue.

La seconde partie, centrée sur la position RA=18h32m42.48s, Dec=-9°19m48s, a été
observée par la suite, le 13 mars 2011, pendant une durée de 18 ks seulement. De plus, a
cause de 'activité solaire importante, une partie des données n’est pas utilisable a cause de la
contamination par des protons solaires détectés dans les instruments du satellite. Comme on
peut le voir sur la figure 9.20, un flare important a eu lieu juste avant le début de la prise de
données planifiée, et le dépassement du seuil maximum autorisé a déclenché la fermeture du
filtre. Aucune donnée n’est donc prise pendant la premiére heure d’observation. Aprés sélection
des données non contaminées, seulement 7 ks et 13 ks de données ont pu étre extraites des
instruments PN et MOS respectivement.

Les données en rayons X ont été analysées par Fabio Acero du Laboratoire Univers et
Particules de Montpellier a 'aide du XMM-Newton Science Analysis System v10.0 et le bruit
de fond instrumental a été estimé a partir d’observations “blank sky” [Carter 2007|. L’objet
le plus brillant dans le champ de vue observé est une source ponctuelle, baptiste XMMU
J183245-0921539, localisée a la position RA = 18232m45° Dec = —09°21'53".9 avec une erreur
statistique de 3”, soit a environ 1’ de la position de la source HESS J1832-092 (voir figure
9.22). Cet objet est situé dans les contours de confiance & 20 de l'ajustement de la source
H.E.S.S. (voir figure 9.21). De plus étant donné les erreurs systématiques de H.E.S.S. sur la
position des sources d’environ 0.01°, cela en fait une contrepartie tout a fait plausible. Le

2. http ://xmm.esac.esa.int/
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FIGURE 9.19 — Couleur : image infrarouge du satellite Spitzer a 5.8 um autour de la position
(1= 22.9°, b= -0.2°) [Reach 2006]. Cyan : images des SNRs G22.7-0.2 et W41 a 1.4 GHz lors
du MAGPIS [Helfand 2006]. Jaune : excés corrélé observé en rayons X par XMM -Newton
entre 1 et 2 keV (ID : 06544802). Le cercle jaune correspond au champ de vue du satellite.
La région d’interaction entre les deur SNRs vue par [Reach 2006] et indiquant la présence
potentielle de nuages Hyr compressés par les SNRs est entourée par lellipse en tirets blancs.
La morphologie de l’émission diffuse en rayons X ne semble pas correspondre aux contreparties
a d’autres longueurs d’onde. De plus, on n’observe pas d’émission X au niveau de la zone
d’interaction IR.
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FIGURE 9.20 — Radiation solaire détectée dans linstrument Radiation Monitor du satellite
XMM-Newton durant les observations du 13 mars 2011. En haut : détecteur a basse énergie
(de 130 keV a 1.5 MeV pour les électrons et de 1 4 4.5 MeV pour les protons). En bas :
détecteur a haute énergie ( de 1 a 1.75 MeV pour les électrons et de 8 a 40 MeV pour les
protons). Les courbes vertes représentent la radiation totale observée dans chaque bande en

énergie qui sont chacune divisées en sous-bandes inférieures et supérieures représentées en bleu
et rose respectivement. On voit qu’une radiation importante dépassant le seuil autorisé de 500
coups par seconde a lieu entre 6h et 10h du matin, ce qui déclenche la fermeture du filtre entre
11h et muidi ou aucune donnée n’a pu étre prise.
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deuxiéme objet le plus proche de la source H.E.S.S. dans le champ de vue de XMM-Newton
se situe a 3.5 de la position fittée, soit & plus de 30 de la source H.E.S.S.. Tl n’est donc pas
considéré comme une contrepartie potentielle.
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FIGURE 9.21 — Contours de confiance a 68 %, 95 % et 99 % (correspondant a 1, 2 et 3 o) de
lajustement de la position de la source H.E.S.S. a l'aide d’une fonction Gaussienne symétrique
a 2 dimensions. Le triangle bleu représente la position de la source XMMU J1832/5-0921539
vue en rayons X et la croiz symbolise la position fittée de la source H.E.S.S.. L’axe des abscisses
correspond a la longitude et les ordonnées a la latitude en coordonnées galactiques.

Nous voulons a présent déterminer la nature de cette source afin d’établir un scénario dans
I’hypothése ou elle serait une contrepartie a la source gamma et nous allons donc étudier ses
propriétés spectrales. Pour ce faire, on définit une région circulaire de 15”7 de rayon autour de
la position de la source X. On teste deux hypotheéses de forme spectrale : une loi de puissance
absorbée et une émission de type corps noir absorbé également. Cependant, le nombre de coups
total en additionant les trois instruments MOS1, MOS2 et PN du satellite XMM-Newton étant
de 500 seulement, il y a peu de statistique par bin et il est difficile de trancher entre les deux
formes spectrales testées.

L’hypothése du modéle de corps noir absorbé est ajustée sur les données avec une probabi-
lité (p-value) de 0.73. Le flux dé-absorbé vaut ®(2 — 10 keV) = 5.7735 x 10" ¥erg cm s, la
température kT = 1.9703 keV et la colonne d’absorption Ny = 5.571% x 10?2 ecm™2. On note
que la températue obtenue est trés grande par rapport aux valeurs communément observées
pour des étoiles & neutrons (généralement autour de 0.2 keV). Cette température est aussi
trés grande pour des objets compacts centraux (CCO) observés en rayons X au centre de
SNRs mais n’émettant ni en radio ni en gamma (dont la température varie entre 0.2 et 0.5
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FIGURE 9.22 — Carte en fluz lissée avec une Gaussienne de 6” de large du champ de vue observé
par XMM-Newton avec les contours de significativité a 3, 5 et 7o de la source HESS J1832-092
superposés en blanc. La source XMMU J183245-0921539 est située juste a coté de la position
ajustée de la source gamma dont [’erreur est représentée par la croix blanche.

keV [Pavlov 2004]|). Des températures de l'ordre du keV sont néanmoins possibles dans des
systémes binaires a sursauts, cependant aucune variabilité n’a pu étre mise en évidence dans
les données X. L’hypothése du systéme binaire & sursauts n’est donc pas formellement écartée
mais nécessiterait de plus amples observations pour rechercher une variabilité en rayons X.

La seconde hypothése spectrale est la loi de puissance absorbée, dont le spectre obtenu pour
chacun des instruments est donné sur la figure 9.23. Les paramétres obtenus sont les suivants :
le flux entre dé-absorbé 2 et 10 keV vaut ®(2 — 10 keV) = 6.9717 x 10~ ¥erg ecm~?s ™!, I'indice
différentiel correspondant est I' = 1.370 et la colonne d’absorption Ny = 10.5737 x 10** cm ™2,
pour une probabilité de 0.75. On remarque l'indice trés dur de cette loi de puissance, ainsi que
I’absorption Ny assez élevée comme on le verra par la suite.

Grace a cette étude spectrale, nous pouvons tenter d’examiner la nature de la source ob-
servée. L’indice I' obtenu semble trop dur pour provenir d’une nébuleuse a vent de pulsar mais
rappelle les indices observés pour les émissions en rayons X provenant de pulsars. Cependant,
aucune pulsation n’a pu étre mise en évidence dans les observations en rayons X a cause du
trop court temps d’observation. La résolution en temps correspondante est de 2.6 s et 73 ms
pour les instruments MOS et PN respectivement. De plus amples observations permettraient
d’apporter de meilleures contraintes sur la possible variabilité de cette source. De plus, aucune
émission diffuse en X pouvant provenir d’une éventuelle nébuleuse n’est détectée autour de la
source.

L’absorption Ny obtenue lors de I'ajustement peut étre utile pour estimer la distance de
la source. Pour cela, on va utiliser les données H; [McClure-Griffiths 2009, Kalberla 2010] et
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FIGURE 9.23 — En haut : ajustement des données fournies par XMM-Newton sur la source X.
Les points noirs, rouges et verts correspondent auz données des instruments MOS1, MOS2 et
PN respectivement et les lignes représentent les ajustements par une loi de puissance absorbée.
En bas : résidus correspondants.

12CO [Dame 2001]. Ces surveys radio du plan galactique fournissent la température d’antenne
mesurée en fonction de la vitesse des nuages atomiques et moléculaires ainsi que I'absorption
correspondante. On fait 'hypothése que tout le matériau absorbant se situe aux distances
proches. En cumulant ’absorption mesurée le long de la ligne de visée, on obtient donc une
limite inférieure de distance pour la colonne d’absorption mesurée en rayons X. On utilise la
borne inférieure de la colonne d’absorption dérivée du spectre en loi de puissance de la source
X afin de rester conservatif. On voit sur la figure 9.24 que pour I’absorption correspondant a
cette borne inférieure (Ny = 7.8 x 102 cm™2), on obtient une distance minimale de 5 kpc
pour la source X.

On note cependant que la valeur ajustée de Ny = 10.5 x 10?? cm ™2 est supérieure a I'ab-
sorption totale mesurée dans la Galaxie, indiquant que la source X pourrait étre d’origine
extragalactique. Cette source pourrait donc étre un AGN dont I’émission en rayons X corres-
pondrait au rayonnement synchrotron d’électrons accélérés, et si elle est associée a la source
gamma |’émission au TeV serait due a la diffusion Compton inverse de ces électrons. Néan-
moins, étant donné les distributions spectrales typiques des blazars et I'indice trés dur mesuré
en rayons X, cet AGN devrait étre un FSRQ ou un LBL (voir la figure 4.21 dans le paragraphe
sur les blazars du chapitre 4). On voit clairement sur cette figure que dans ce cas, la source
devrait étre trés brillante au GeV, or il n’y a pas de source détectée a cette position dans le
catalogue Fermi 2FGL [Nolan 2012 (voir section 9.3.5. Si on considére le cas extréme corres-
pondant & la borne supérieure de U'indice différentiel ajusté en rayons X (soit I'=1.8), la source
pourrait éventuellement étre un HBL pour lequel on n’attend pas d’émission trés importante
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FIGURE 9.24 — En haut : absorption Ny cumulée dans la direction de la source X et dérivée
a partir des données Hy (en pointillés) [McClure-Griffiths 2009, Kalberla 2010] et '2CO (en
tirets) [Dame 2001]. L’absorption totale correspond a la ligne continue. Au milieu : distance
en fonction de la vitesse radiale obtenue a partir du modéle de [Hou 2009]. En bas : données
H; (en pointillés) et *>CO (en tirets) mesurées dans une région de 0.12° de coté autour de la
position de la source X en fonction de la vitesse radiale mesurée dans le référentiel au repos

local (Local Standard of Rest). Crédit : F. Acero.
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au GeV. Cette hypothése est envisageable si la source est lointaine et que son flux est absorbé
par ’EBL ou si la source présente une coupure intrinséque. En effet, dans ces cas-la on pour-
rait s’attendre a une pente assez molle au TeV comme observé (I'=2.7). Cette hypothése d’un
AGN n’est donc pas totalement écartée mais ne semble pas non plus favorisée. Etant donné les
incertitudes importantes de la valeur ajustée du Ny, la source X peut donc étre située a une
distance d’environ 5 kpc voire bien plus.

9.3.4 Données infrarouges

278.195 278.190 278.185 278.180 278.175

U'J183245-0924539

FIGURE 9.25 — Carte en coups non lissée de la source XMMU J183245-0921539. La croix noire
correspond au centre gravité de la source X et les sources IR du catalogue 2MASS les plus
proches sont représentées par les cercles rouges.

Outre les observations de Spitzer montrant une possible interaction entre les deux SNRs
|Reach 2006 (voir section 9.3.1), on va également chercher des sources ponctuelles dans le
catalogue 2MASS? comme possibles contreparties & la source XMMU J183245-0921539. Trois
sources IR sont situées prés du centre de gravité de la source X. Cependant, étant donné les
erreurs de pointé du satellite XMM-Newton d’environ 2”, on ne sélectionne que la plus proche,
2MASS J18324516-0921545, situé a 1.9” du centre de gravité X et visible sur la figure 9.25. Cette
source est vue dans les bandes J, H et K avec les magnitudes suivantes : m; = 15.52 £ 0.06,
mpy = 13.26 + 0.04, mx = 12.17 £+ 0.02, mais elle n’a pas de contrepartie en optique. Cette
source pourrait constituer un systéme binaire avec la source X si elles sont associées. Nous
étudierons cette possibilité dans la suite.

3. http ://www.ipac.caltech.edu/2mass/releases/allsky/



9.3. DONNEES MULTI-LONGUEURS D'ONDE 241

9.3.5 Observations au GeV avec Fermi

Aucune source n’est détectée a la position de HESS J1832-092 dans le catalogue Fermi
2FGL [Nolan 2012]. Cependant, ce champ de vue proche du plan et du centre galactique est
treés riche en sources. On observe notamment une émission gamma au GeV a la position de
HESS J1834-087. La résolution angulaire de Fermi a basse énergie ne permet pas de distinguer
une éventuelle source superposée a cette émission, il est donc nécessaire d’analyser ce champ
de vue de maniére tres rigoureuse. On tente de procéder a une analyse en utilisant les outils
publics fournis par Fermi*. On définit pour cela une région circulaire de 10° de rayon autour de
la position de HESS J1832-092 et on sélectionne tous les événements d’énergie comprise entre
10 et 300 GeV. La figure 9.26 montre la carte en coups obtenue sur ce champ de vue entre 10
et 30 GeV et ne présente pas d’émission gamma a la position de la source HESS J1832-092.

G'8-

HESS J1834-087 @

uoneuloaqg

@ HESS J1832-092

28Q.0 279.5 279.0 278.0 277.5 277.0 276.5 276.0
Right Ascension

FIGURE 9.26 — Carte en coups non lissée du champ de vue de HESS J1832-092 vu par le satellite
Fermi entre 10 et 30 GeV. Les contours verts représentent [’exces gamma vu par H.E.S.S..
Aune émission n’est visible a cette énergie et a la position de la source HESS J1832-092 dans
les données Fermi apres 2 ans de prises de données.

Nous pouvons cependant estimer une valeur supérieure en flux a 'aide de la sensibilité
atteinte par Fermi. Le flux minimal observé dans des conditions similaires & la complexité du
champ de vue considéré vaut environ 5x107*? erg cm~2 s~ dans la bande d’énergie de 10 & 30
GeV. Cette limite supérieure va nous étre utile pour contraindre des modéles théoriques dans
la suite.

4. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/scitools/
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9.4 Interprétation

Plusieurs contreparties sont présentes le long de la ligne de visée de la source HESS J1832-
092 : le reste de supernova G22.7-0.2, différents nuages moléculaires observés en 3CO et une
source ponctuelle observée en rayons X, XMMU J183245-0921539 ainsi qu’une source IR,
2MASS J18324516-0921545. A cause du spectre dur de la source X et de la non observa-
tion d’une source au GeV a cette position on choisit de ne pas considérer I’hypothése d’'une
source extragalactique, vraisemblablement un AGN, qui semblait possible en raison de la forte
absorption dérivée du spectre X.

En prenant en compte les informations apportées par ces données multi-longueurs d’onde,
on peut envisager trois scénarios principaux pouvant expliquer la nature de la source gamma.
Le premier implique des particules accélérées dans le vestige de supernova G22.7-0.2, s’échap-
pant du SNR pour interagir dans la matiére moléculaire d’un des nuages observés en *CO et
rayonnant en gamma via Bremsstrahlung ou désintégration de pions neutres selon la nature des
particules. Le second scénario se base sur I’hypothése que la source XMMU J183245-0921539,
ponctuelle et dure, est un pulsar (associé ou non au SNR) et serait donc susceptible d’accélérer
des particules chargées qui émettraient ensuite en rayons gamma par diffusion Compton in-
verse. Le dernier scénario impliquerait une source binaire composée d’un objet compact (vrai-
semblablement la source XMMU J183245-0921539) et de son compagnon (la source 2MASS
J18324516-0921545). Des particules pourraient alors étre accélérées dans les chocs provoqués
par les vents stellaires de ces objets ou au voisinage de 'objet compact. Nous allons étudier les
deux premiers scénarios plus en détail afin de déterminer s’ils sont réalisables énergétiquement,
puis nous verrons si le dernier scénario semble vraisemblable a 1'aide des données infrarouges.

9.4.1 Interaction avec un nuage moléculaire

Nous considérons ici le scénario dans lequel des particules sont accélérées dans le SNR
(G22.7-0.2 et intéragissent dans un des nuages moléculaires présentés dans la section 9.3.2.

9.4.1.1 Hypothése hadronique

Nous allons tout d’abord étudier le cas hadronique ou des protons sont accélérés dans le
SNR. En s’échappant de ce dernier, les protons iraient intéragir dans un des nuages moléculaires
considérés en créant des pions neutres qui produiraient ensuite des gammas en se désintégrant.
Le flux gamma attendu dans ce scénario est estimé a partir de [Drury 1994] :

Ey Egn d )

F, ~ k() 9(1Tev)F“(mmerg)(lkpc)2(1@23)(5) em s (9.9)

ot A est la fraction de I’énergie de la supernova Fgy fournie a 'accélération des rayons
cosmiques, d est la distance a l'objet, k(I') est un facteur dépendant du taux de production
de gammas pour un indice spectral [' donné, et €2 est 'angle solide du nuage vu par le reste
de supernova. On suppose ici que le SNR et le nuage sont approximativement a la méme
distance, on utilise donc les distances obtenues grace a 1'étude des données *CO (voir table
9.6). Connaissant le flux gamma au-dessus de 1 TeV, le facteur k(I'), la distance des nuages,
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leur densité et I’angle solide €2 on peut calculer la fraction § de I’énergie totale de la supernova
Esy (que I'on prendra a 10°'erg) convertie en protons non thermiques. Cette valeur de 6 nous
permettra ensuite de conclure sur la possibilité énergétique de ce scénario en la comparant avec
les modeles phénoménologiques qui favorisent une valeur de 6 autour de 10%.
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T T TTTT
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FIGURE 9.27 — Distribution spectrale de la source HESS J1832-092 représentée par les points
noirs et modélisée par un spectre de gammas produits par des w° issus de protons accélérés avec
une loi de puissance pure d’indice T'=2.7 (en bleu) ainsi qu’une loi de puissance d’indice I'=2.1
avec une coupure exponentielle & 10 TeV (en rouge). L’estimation de la valeur supérieure en
fluz issue des données Fermi est représentée en vert. Crédit : M. Renaud.

La formule 9.9 suppose que le spectre gamma a la méme pente que celui des particules
accélérées. La source HESS J1832-092 présente un spectre en loi de puissance d’indice [' ~2.7,
on va donc considérer que les protons accélérés dans le SNR ont une distribution spectrale
identique. Or, comme on I’a vu au chapitre 2, les modéles d’accélération prédisent des spectres
plus durs pour les particules accélérées. Bien qu'une loi de puissance courbée ou avec une cou-
pure exponentielle ne soit pas favorisée par rapport a une loi de puissance pure pour le spectre
gamma, ce dernier pourrait néanmoins présenter une telle coupure intrinséque a ’accélérateur
a trés haute énergie ou la statistique de nos observations n’est pas suffisante pour confirmer
cette possibilité. C’est pourquoi nous décidons malgré tout de considérer deux distributions
spectrales pour les particules accélérées : une loi de puissance pure d’indice ['=2.7 et une loi
de puissance d’indice I'=2.1 avec une coupure exponentielle & 10 TeV. Les spectres de gammas
issus de la désintégration de 7° obtenu avec le formalisme de [Huang 2007] pour ces deux formes
spectrales sont représentés sur la figure 9.27 avec les points du spectre gamma mesuré. On voit
que ces deux distributions sont compatibles avec le flux gamma observé, nous pouvons donc
les considérer tout en respectant I’hypothése que les particules accélérées et I’émission gamma
qu’elles produisent ont la méme forme spectrale.

En outre, étant donné qu’aucune source n’a été observée au GeV par Fermi a cette position,
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nous pouvons utiliser la valeur supérieure en flux estimée a environ 5x10712 erg cm™2 s~! dans

la bande d’énergie de 10 & 30 GeV pour contraindre ces modéles. Cette valeur est représentée
sur la figure 9.27 et montre que dans le cas du spectre en loi de puissance pure d’indice 2.7,
le flux gamma attendu dans la bande d’énergie correspondante est légérement plus important
que cette limite supérieure. Le spectre avec coupure exponentielle et I'=2.1 est en revanche
bien compatible avec cette limite. Cependant, cette limite est une estimation grossiére, on
choisit donc de considérer ces deux modéles par la suite.

Le facteur k(T') vaut 9 x 107! pour un indice spectral de 2.1 et 3 x 107! pour I'=2.7
|Drury 1994|. Les fractions 6 obtenues pour chaque nuage et possibles distances correspondantes
ainsi que chaque forme spectrale supposée sont regroupés dans la table 9.7.

TABLE 9.7 — Fractions 0 de ’énergie de la supernova Egy destinées a l’accélération des protons
étant donné le flur gamma mesuré au-dessus de 1 TeV, et ce pour les deur nuages moléculaires
considérés (et leurs deuzr distances possibles) ainsi que pour deux distributions spectrales de
particules incidentes.

Distance (kpc) | Densité (cm™®) | '=2.7 | '=2.1 + coupure 10TeV
2.3 20 165 % 0.5 %
12.5 4 28000 % 93 %
4.5 62 170 % 0.6 %
10.2 28 1900 % %

A cause du trés faible taux de production de gammas pour une distribution de protons
d’indice 2.7, les fractions # nécessaires sont bien trop grandes pour envisager ce scénario. Ce-
pendant, dans le cas de la distribution de protons d’indice 2.1 avec coupure a 10 TeV, les
fractions obtenues sont plus raisonnables, surtout pour les distances proches. Etant donné les
estimations de distance du SNR (voir section 9.3.1), ces distances proches semblent effective-
ment favorisées dans ce scénario qui suppose que le SNR est a la méme distance qu’un nuage
moléculaire. De plus, on note que le rayon du SNR pour les distances lointaines de 10.2 et
12.5 kpc serait de 38 pc et 50 pc respectivement, ce qui correspondrait & une phase radiative
plus ou moins avancée (voir modéles de |Cioffi 1988| et [Sturner 1997| présentés dans la section
9.4.2). Ces distances lointaines semblent donc défavorisées. On rappelle de plus que la distri-
bution de protons d’indice 2.1 avec coupure a 10 TeV est également favorisée par rapport a la
loi de puissance pure d’indice 2.7 compte-tenu de I’estimation de la limite supérieure entre 10
et 30 GeV grace aux données Fermi.

Par conséquent, ce scénario hadronique est réalisable énergétiquement si ’on considére une
distribution spectrale de particules accélérées plus dure que le spectre gamma observé et avec
une coupure a tres haute énergie, cette distribution étant bien en accord avec le spectre H.E.S.S.
et les prédictions des modéles phénoménologiques d’accélération par onde de choc.
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9.4.1.2 Hypothése leptonique

Nous allons maintenant étudier le scénario leptonique ot des électrons seraient accélérés
dans le SNR. Dans ce cas, ces électrons sont susceptibles de produire un rayonnement de
freinage (bremsstrahlung) en pénétrant dans un nuage de matiére dense.

On suppose une distribution spectrale d’électrons de la forme :

N.(E,) = dN/dE, = a.E;* GeV™* (9.10)

Dans I’hypothése ou les électrons d’énergie F. sont convertis en photons de méme éner-
gie aprés avoir traversé une longueur de radiation X, de matiére, la luminosité par rayonne-
ment de freinage attendue pour la distribution d’électrons précédente peut s’exprimer comme
|Gaisser 1998 :

Lprem(Ey) ~ T X 10*16aenE;a GeV st (9.11)

Ici aussi la distribution spectrale des gammas reproduit celle de la population de particules
chargées, nous choissisons donc de considérer les deux formes spectrales décrites pour le scénario
hadronique, a savoir une loi de puissance pure d’indice ['=2.7 et une loi de puissance ['=2.1
avec coupure exponentielle & 10 TeV. On suppose que le flux gamma mesuré est entiérement di
au rayonnement bremsstrahlung. On peut ainsi remonter a la puissance des électrons requise
pour expliquer le flux gamma observé.

Les puissances correspondantes pour chaque forme spectrale d’électrons accélérés et chaque
densité possible pour les nuages considérés sont résumées dans la table 9.8.

TABLE 9.8 — Puissance nécessaire aux €lectrons pour expliquer le flur gamma mesuré en sup-
posant que ce dernier est uniquement di au processus d’émission par rayonnement de freinage
dans les nuages moléculaires considérés et pour deuzx distributions spectrales d’électrons inci-
dents.

Distance | Densité I'=2.7 ['=2.1 + coupure 10TeV
23kpe | 20 em™ | 1 x10%%rg 571 4 x10Merg st

125 kpe | 4cem™ | 1 x10%%erg s7! 3 x10%erg s7!

4.5 kpc 62 cm™3 | 7 x10%erg s7! 2 x10*erg s71

10.2 kpe | 28 ecm™3 | 7 x10%%erg s7! 2 x10%erg s71

La puissance minimale obtenue correspond au cas ou les électrons sont accélérés avec un
indice de 2.1 avec une coupure a 10 TeV et intéragissent dans le nuage le plus dense considéré (de
densité n=62 ¢cm™® a 4.5 kpc). Or cette derniére correspond a une puissance de 6 x 10%'erg/an,
soit 6 fois I’énergie initiale de la supernova a fournir chaque année aux électrons pour qu’ils aient
suffisamment d’énergie pour illuminer le nuage par rayonnement de freinage. Cette puissance
requise est donc bien trop grande et les nuages considérés ne sont pas assez denses pour que le
processus de bremsstrahlung puisse expliquer le flux gamma observé.
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9.4.2 Scénario PWN

Apreés la découverte d’une source ponctuelle trés proche du centre de gravité de HESS
J1832-092 dans les données fournies par XMM-Newton, un nouveau scénario impliquant des
particules accélérées preés d’un éventuel pulsar a été envisagé. Ces particules seraient ensuite
susceptibles d’émettre en rayons X et gamma via les processus de rayonnement synchrotron et
de diffusion Compton inverse, pouvant ainsi expliquer ’excés observé au TeV. Aucune émission
diffuse pouvant provenir d’une nébuleuse a vent de pulsar n’a pu étre mise en évidence dans les
données X, cependant il est possible que la courte durée d’observation n’ait pas pu permettre
de détecter un signal diffus de faible intensité. Une autre possibilité pourrait venir du fait que
la nébuleuse soit agée et que les électrons les plus énergétiques aient quitté le PWN, ainsi cette
derniére ne serait plus visible en rayons X par émission synchrotron, d’autant plus que le champ
magnétique présent dans les PWNs agées et étendues est trés faible. Nous allons malgré tout
tester le scénario de la nébuleuse a vent de pulsar dans la suite.

Pour cela, nous ferons ’hypothése que la source X est un pulsar bien qu’aucune pulsation
n’ait pu étre mise en évidence dans les données X ni & d’autres longueurs d’onde. Nous fondons
cette hypothése sur la forme spectrale de cette source caractéristique de celle d'un pulsar.

Dans cette hypothése, nous estimerons la puissance libérée par le pulsar a partir de la
luminosité en rayons X afin de déterminer si celui-ci pourrait accélérer des particules a des
énergies suffisantes pour expliquer ’émission gamma observée. Puis nous testerons la possibilité
d’association entre ce pulsar et le SNR (22.7-0.2, ces deux objets pourraient en effet provenir
de la méme explosion de supernova.

9.4.2.1 Puissance libérée par un éventuel pulsar

Nous voulons tout d’abord estimer la puissance dégagée par le possible pulsar pour vérifier
la vraisemblance de ce scénario. Pour cela, nous utilisons le flux mesuré entre 2 et 10 keV de
la source X (voir section 9.3.3).

Lx(2—10 keV) = 47D*®x (2 — 10 keV) ~ 8.2 x 1031(%)%@ s (9.12)
Dans ce scénario il n’y a pas nécessairement de lien entre les sources X et gamma et les
nuages moléculaires observés en *CO mais le SNR et le pulsar pourraient étre reliés. Or pour
évaluer 'observabilité d'une éventuelle nébuleuse au TeV on a besoin de la distance de ’objet.
On dispose de plusieurs éléments sur cette distance : I'estimation de distance du SNR a ’aide
de la relation ¥ — D d’environ 3.7 £ 1 kpc et la limite inférieure de 5 kpc obtenue a partir
de la colonne d’absorption Ny ajustée sur le spectre de la source X. Etant donné les larges
incertitudes, on choisit de considérer les distances suivantes pour estimer la vitesse du pulsar :
4,5 et 6 kpc.
Les luminosités obtenues pour chaque distance considérée sont données dans la table 9.9.
Ces luminosités peuvent ensuite étre traduites en puissance E a l'aide de la relation entre ces
deux grandeurs établie pour 27 pulsars mesurés (voir figure 9.28) et donnée par |Li 2008| :

Ly = 10708092 (9.13)
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FIGURE 9.28 — Relation entre les luminosités non thermiques de 23 pulsars vus en rayons X et
leur puissance E. Cette figure montre différents modéles utilisés dans la littérature pour relier
ces deur quantités. Figure issue de [Li 2008].

Distance | Lx(2-10 keV) E E/D?
(erg s71) (erg s71) | (erg s™' kpc™?)
4kpc | 13x10% | 92x10% | 5.7 x 10
5 kpc 2 x 1033 1.5 x 10%7 6 x 10%
6 kpc 2.9 x 103 | 2.2 x 10%7 6.1 x 10%

TABLE 9.9 — Luminosité, puissance et E/D2 du pulsar hypothétique pour chaque distance consi-

dérée.
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Nous calculons donc les puissances E correspondantes pour chaque luminosité obtenue ainsi
que la puissance divisée par la distance au carré. Ces valeurs sont listées dans la table 9.9. Les
puissances obtenues sont supérieures a 10%%erg s7!, et les valeurs de E/D? sont autour de
6 x 10%°erg s~ kpc? pour chaque distance. Or, lors d’une étude de population de PWN et
pulsars menée par H.E.S.S. [Carrigan 2007], il a été observé que 70% des pulsars avec E/D2
autour de 5 x 10%°erg s kpc? observés par H.E.S.S. ont été détectés au TeV (voir figure 9.29).
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FIGURE 9.29 — Fraction de pulsars observés par H.E.S.S. présentant une émission significative
en rayons gamma en fonction de log(E/D?). Figure tirée de [Carrigan 2007].

Par conséquent, si cette source est bien un pulsar, elle est assez puissante pour donner
naissance a un PWN et pour étre détectée par les télescopes de H.E.S.S..

9.4.2.2 Association pulsar/SNR

La source X étant située sur le bord de la coquille du SNR vu en radio, on se demande si
cet éventuel pulsar pourrait étre associé avec le vestige de supernova.

Probabilité de coincidence spatiale
On peut tout d’abord calculer la probabilité d’une association par chance de ces objets

dans le cas de ’association de la source X avec le SNR G22.7-0.2. On utilise donc la formule
suivante [Akujor 1987] :

o= e (3 (-9 o

donnant la probabilité d’avoir un recouvrement de n sources dans une surface s sur un total
de N sources observées dans une surface S.
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On cherche dans le catalogue XMM-Newton® le nombre N de sources X dans une surface
totale S correspondant & un disque de 10° de rayon centré a la position du SNR. On trouve
5040 sources recensées par XMM-Newton dans cette région. La surface s du SNR vaut 0.18
degrés?. La probabilité d’avoir une source X observée par hasard dans la surface s est alors
de p=0.16. Cette probabilité est trés grande et vient de la densité importante de sources X
(16 sources par degré* en moyenne). Cependant nous n’avons pas effectué de sélection sur
la forme spectrale des sources X, cette valeur n’est donc pas vraiment représentative de la
probabilité recherchée. On ne peut donc pas conclure sur la possible association entre le pulsar
et le vestige de supernova G22.7-0.2 en considérant cette seule probabilité.

Estimation de la vitesse du pulsar

Nous allons donc effectuer un test supplémentaire pour vérifier la possibilité d’une telle
association. Pour cela nous allons procéder a un raisonnement par I’absurde en supposant que
les deux objets sont associés. Nous allons ainsi calculer la vitesse transverse du pulsar et la
comparer avec les vitesses mesurées dans la littérature.

L’estimation de la vitesse est simple : pour chaque distance considérée de 4, 5 et 6 kpc,
on calcule la distance parcourue par le pulsar correspondant au rayon du SNR (donné dans la
table 9.10) et il suffit ensuite de diviser cette derniére par le temps de parcours, c¢’est a dire
I’age du SNR. Or I’age du SNR n’est pas connu et doit donc étre estimé a partir de modéles
d’expansion de SNR.

On choisit deux modéles d’évolution trés différents pour estimer cet age : d'une part celui de
[Sturner 1997| (modéle 1) et d’autre part la combinaison du modéle proposé par [Truelove 1999
pour les premiéres phases du SNR et [Cioffi 1988| pour la phase radiative (modéle 2).

Dans cette hypothése, le pulsar aurait été créé lors de I'explosion de la supernova qui a
donné naissance au SNR G22.7-0.2. Or les supernovae pouvant engendrer des pulsars sont
les supernovae de type II. On choisit donc les conditions initiales caractéristiques du type II,
telles que données dans [Chevalier 1977|, & appliquer aux modéles de dynamique considérés.
Les conditions initiales adoptées sont les suivantes : une masse totale des éjectas de 5 M, une
énergie dégagée par la supernova de 10°! erg et une vitesse initiale des éjectas de 5 x 103 km s~
De plus, comme il n’y a pas nécessairement d’interaction avec un nuage moléculaire dans ce
scénario, on choisit de considérer une densité moyenne n—1 cm™ pour le milieu interstellaire
(MIS). On note cependant que les résultats obtenus sur la dynamique des SNRs dépendent trés
fortement de ces différentes conditions initiales, en particulier de la densité du MIS.

Avec ces conditions initiales, on remarque que la phase radiative a lieu lorsque le SNR
atteint un rayon de 32 pc pour le modéle 1 contre 14 pc pour le modéle 2 (voir figure 9.30).
Par conséquent, les rayons obtenus pour chaque distance considérée correspondent a la phase
de Sedov-Taylor pour le modéle 1 et a la phase radiative pour le modéle 2. Ces deux modéles
semblent donc assez extrémes pour représenter un large panel d’ages possibles pour le SNR.
Les ages estimés ainsi que les vitesses correspondantes pour le pulsar sont listés dans la table
9.10.

5. http ://xmm.esac.esa.int/xsa,/
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FIGURE 9.30 — Ewvolution du rayon du SNR en fonction du temps pour les deuxr modéles
considérés (en bleu le modeéle 1 proposé par [Sturner 1997 et en rouge le modéle 2 proposé
par [Truelove 1999] et [Cioffi 1988]) avec les conditions initiales suivantes : Mgjectas =5 Mg,
Esy =10 erg, vipi =5 x 103 km s7! et nyrs—1 cm™3. Les lignes continues correspondent aux
premieres phases et la phase radiative est représentée par les lignes pointillées.

Compte-tenu des grandes différences entre les modéles considérés, les vitesses obtenues sont
également trés différentes. Les vitesses dérivées avec le modéle 2 [Cioffi 1988] sont compatibles
avec les distributions de vitesses mesurées dans la littérature |[Hobbs 2005, Zou 2005] com-
prises entre 50 et 1000 km s™! (voir figure 9.31). Cependant, celles obtenues avec le modéle 1
[Sturner 1997] sont bien trop excessives comparées aux vitesses généralement mesurées.

Par conséquent, cette étude ne nous permet malheureusement pas de conclure sur la possible
association entre cet hypothétique pulsar et le SNR car les calculs dépendent trop du modéle
de dynamique de SNR et de leurs conditions initiales.

Distance | rayon SNR age SNR Vpulsar
4 kpc 15 pe 30007-16000* ans | 900*-5000" km s~!
5 kpc 19 pc 4.7x10%-3x10** ans | 600*-4000" km s~!
6 kpc 22 pc 6.3x10%7-5x10%* ans | 450*-3400" km s~!

TABLE 9.10 — Distance a l’objet, rayon et dge correspondant pour le SNR et vitesse transverse
obtenue pour le pulsar pour chaque modéle (les symboles 1 et * représentent les modéles de
[Sturner 1997] et [Cioffi 1988] respectivement).
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FIGURE 9.31 — Gauche : distribution des vitesses transverses obtenues sur un échantillon de
78 pulsars (figure tirée de [Zou 2005]). La moyenne de cette distribution vaut 443 km s~ et sa
variance 224 km s~t. Droite : distribution des vitesses transverses obtenues sur un échantillon
de 233 pulsars, la moyenne obtenue étant de 211 km s~' (figure tirée de [Hobbs 2005]).

9.4.3 Systéme binaire

Ce scénario a été élaboré suite a I'observation de deux sources ponctuelles (XMMU J183245-
0921539 et 2MASS J18324516-0921545) en coincidence spatiale avec I’excés mesuré en rayons
gamma. Nous voulons tester si la source IR pourrait étre une contrepartie sérieuse a la source
X en tant que son compagnon massif. Les nombres de magnitude d’absorption dans chaque
bande (visible, J, H et K) peuvent nous permettre d’estimer la magnitude absolue de la source
2MASS.

D’apreés [Predehl 1995], le nombre de magnitude d’extinction dans le visible est :

Nu
5) +0.23 (9.15)

Av = 056({ar e

On obtient Ay = 59 pour la valeur ajustée de Ny = 10.5 x 10?2cm ™2 dérivée précédemment
a 'aide du spectre de la source X. Ce nombre d’absorption est énorme, cela expliquerait donc
I’absence de contreparties en optique.

On peut ensuite récupérer les nombres de magnitude d’absorption dans les bandes J, H et
Ka partir de AV [Cardelh 1989] . AK/AV = 0114, AH/AV = 0.19 et AJ/AV = 0282, ce qui
donne pour chaque bande : Ay = 6.7 Ay =11.2 et A; = 16.6.

La magnitude absolue dans la bande 7 est donnée par :

pc
ou D est la distance de la source, m; la magnitude observée dans la bande 7 et A; le nombre
d’absorption. On applique cette formule a la bande J et on obtient une magnitude absolue
de -14.6 pour une distance de 5 kpc. Cette valeur semble complétement inhabituelle pour une
étoile. En effet cette source serait plus lumineuse que la pleine Lune dont la magnitude absolue
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vaut -12, ou que Rigel, I'étoile la plus brillante de la constellation d’Orion et 6éme étoile la
plus brillante du ciel, dont la magnitude absolue est de -7.

Cependant, les formules utilisées ci-dessus ne sont pas valables dans le cas ou ’absorption
est locale a I'objet, ce qui expliquerait la valeur aberrante obtenue pour la magnitude absolue
de la source 2MASS. Dans ce cas seulement la source 2MASS pourrait étre une contrepartie
plausible a la source X.

Pour aller plus loin on va calculer la probabilité d’avoir une coincidence spatiale par hasard
entre la source X et une source 2MASS dans le plan du ciel. Pour cela, on reprend la formule 9.14
donnant la probabilité d’avoir un recouvrement de n sources dans une surface s sur un total de
N sources observées dans une surface S. Ici on cherche la probabilité d’avoir une source 2MASS
dans la surface s—4 arcsecondes? correspondant a I'erreur de pointé de la source X. On calcule
cette probabilité avec des boites de S = 2° x 2° centrées a différentes positions autour de la
source X et en comptant le nombre N de sources du catalogue 2MASS de magnitude mg < 13
présentes dans ces boites. Les probabilités correspondantes sont résumées dans la table 9.11. La
probabilité moyenne d’avoir une association par hasard est faible mais non négligeable (environ
2%). Par conséquent, une coincidence spatiale par chance entre IR et rayons X reste possible.
Si une variabilité était détectée en rayons X ou gamma, ce scénario serait fortement favorisé
mais il reste marginal dans le cas contraire.

TABLE 9.11 — Probabilité d’avoir une source 2MASS de magnitude myx < 13 associée par hasard
a la source X car tombant dans une région de 4arcsecondes® correspondant a lerreur de pointé
du satellite XMM-Newton.

Position (1,b) N p(1)
(2249, 1) | 213138 | 1.6 x 1072
(2249, 0.) | 247295 | 1.9 x 102

(22.49, -0.16) | 246590 | 1.9 x 102
(22.49, -1.) | 213710 | 1.6 x 102

9.5 Conclusion

La source HESS J1832-092, observée a un niveau de significativité de 5.3 o post-trials et
située sur le bord de la coquille radio du vestige de supernova G22.7-0.2, reste bien mystérieuse
malgré les données multi-longueurs d’onde disponibles et les nombreux tests réalisés pour
vérifier la plausibilité des scénarios envisagés. Deux scénarios ont été potentiellement écartés :
celui impliquant un AGN ainsi que celui dans lequel des électrons sont accélérés dans le SNR
et produisent ensuite des rayons gamma par rayonnement de freinage dans la matiére dense
d’un des nuages moléculaires considérés.
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Le scénario impliquant des protons accélérés dans le SNR et interagissant avec les parti-
cules du nuage moléculaire en produisant des pions neutres est quant a lui énergétiquement
réalisable, a condition que ces protons aient une distribution en loi de puissance avec un indice
assez dur (I"' = 2.1) et une coupure & 10 TeV et que le nuage considéré (et par conséquent le
SNR) se situe une distance inférieure ou égale a 10 kpc environ. En effet le rayon du SNR
(G22.7-0.2, s’il est situé a la distance de 10.2 kpc déduite du modéle de rotation de la Galaxie,
vaudrait 38 pc, ce qui correspondrait encore au début de la phase radiative pour le modéle
d’évolution de [Sturner 1997|. En revanche, a une distance de 12.5 kpc, le rayon devient de
I’ordre de 50 pc, ce qui semble bien trop grand pour que le SNR puisse encore accélérer des
particules émettant des rayons gammas.

En supposant que la source X est un pulsar dont les pulsations n’ont pu étre détectées,
le scénario du PWN est énergétiquement possible et 1’émission gamma produite par le
PWN serait observable par les télescopes Tcherenkov. Cependant ce scénario est fondé sur
I’hypothése que la source est un pulsar, ce qui n’est pas confirmé pour le moment. De plus
amples observations en rayons X pourraient notamment permettre de lever le voile sur la
nature de cette source.

La possibilité d’un systéme binaire constitué de ’objet compact vu en rayons X et de
son compagnon correspondant peut-étre a la source 2MASS observée en IR n’est pas écartée.
Cependant nous avons choisi de ne pas examiner ce scénario de plus prés a cause du manque
de variabilité observée.

Enfin, toujours dans le cas ou la source X et la source 2MASS seraient associées, il est
possible que I’émission observée soit due & un AGN de type HBL. Ce scénario ne nécessite pas
forcément la présence de variabilité en rayons X ou gamma. De plus amples données au GeV
avec le satellite Fermi pourraient permettre de contraindre davantage ce scénario.

Malgré les investigations réalisées pour chaque scénario considéré, nous n’avons pu écarter
que deux scénarios. Des observations multi-longueurs d’onde supplémentaires, notamment en
rayons X et au GeV, pourraient néanmoins aider a contraindre certains scénarios. A ce jour, la
nature de cette source reste donc inconnue.






Conclusion

L’astronomie gamma, discipline en plein essor, va désormais plus loin que son objectif
historique, a savoir rechercher indirectement les sites d’accélération des rayons cosmiques. En
effet, depuis quelques années, la communauté scientifique dispose de moyens instrumentaux
sans précédent permettant d’observer les sources émettant en rayons gamma. Ces progrés
technologiques ont permis de découvrir a ce jour prés de 2000 sources au GeV et plus d'une
centaine émettant au TeV, ouvrant la voie a I'étude des sources en tant que telles afin de
comprendre les mécanismes a l'oeuvre dans les objets individuels ainsi qu’au travers d’études
de population. Les modéles théoriques peuvent a présent étre confrontés aux observations,
tant sur le plan de ’accélération des rayons cosmiques que sur I’évolution dynamique d’objets
particuliers comme les vestiges de supernovae.

Le réseau de télescopes H.E.S.S., utilisant la technique d’imagerie Tcherenkov, est le plus
performant de sa génération. Sa situation idéale dans I’hémisphére sud et la stratégie d’obser-
vation systématique du plan galactique ont en effet permis de découvrir de nombreuses sources
gamma au sein de notre galaxie. En outre, ces sources présentent une remarquable diversité,
conduisant a de multiples possibilités d’investigation. L’ajout d’un cinquiéme télescope au
réseau, finalisé en juillet 2012 avec sa premiére lumiére officielle, va permettre d’abaisser le seuil
accessible en énergie. Cette avancée va permettre de mieux comprendre les sources déja ré-
pertoriées, offrir un accés a de nouveaux objets, et ainsi augmenter son potentiel de découverte.

Dans cette course a la performance, que ce soit dans le but de découvrir de nouvelles sources
ou de réaliser des analyses plus fines afin de mieux contraindre les modéles théoriques, il est
indispensable de bien maitriser notre instrument et d’exploiter au maximum ses possibilités.
C’est dans ce but que de nouvelles techniques d’analyse ont été développées durant cette
these.

Tout d’abord, la recherche systématique de sources gamma dans le plan galactique a
conduit au développement d’outils automatisés permettant de repérer les points chauds
présentant un signal au-dela d’un certain seuil en significativité. Puis cet outil a été appliqué
a la définition de régions présentant un signal dans un champ de vue donné afin de mieux
soustraire le bruit de fond. Cela permet de réaliser des analyses plus rigoureuses et d’augmenter
la significativité des sources faibles. L’application de cet outil a toutes les régions du plan
galactique observées par H.E.S.S. pourra conduire & de nouvelles découvertes de points chauds
grace a la meilleure soustraction du bruit de fond obtenue.

Ensuite, une méthode combinant différentes techniques de reconstruction a été développée
afin d’améliorer la résolution angulaire de I'instrument sans diminuer la statistique des événe-
ments observés. Cette méthode tire parti des avantages de plusieurs techniques déja existantes
en les utilisant judicieusement en fonction des caractéristiques des événéments détectés. Des
progrés peuvent encore étre réalisés dans ce sens mais ’amélioration de la résolution angulaire



obtenue est déja concluante, cette méthode permettant notamment de gagner en sensibilité
sur les sources faibles. Une meilleure résolution angulaire permet également de gagner en
précision sur les sources brillantes et de réaliser des analyses morphologiques et spectrales plus
détaillées, mais cela n’a pas été appliqué durant cette thése, plus orientée vers la détection de
nouvelles sources tres faibles.

Les techniques développées ont été appliquées a la recherche de nouvelles sources et ont
permis d’établir la détection de la source HESS J1832-092. Cette source est potentiellement
associée au reste de supernova (22.7-0.2 et & un nuage moléculaire qui serait la cible de
rayons cosmiques accélérés dans le SNR. Mais d’autres scénarios ont été envisagés et étudiés,
notamment aprés la découverte d’'une source ponctuelle en rayons X, qui pourrait étre un
pulsar assez énergétique pour former une nébuleuse émettant en rayons gamma, ou encore
faire partie d’un systéme binaire. Dans le cadre de l'’étude de cette source particuliére
présentant diverses contreparties multi-longueurs d’onde, des considérations énergétiques ont
permis de contraindre certains modeles théoriques considérés. La nature de cette source reste
néanmoins non identifiée pour le moment. Son identification nécessiterait de plus amples obser-
vations en rayons X afin de déterminer si la source X découverte présente une variabilité ou non.

Le travail réalisé sur I’amélioration de I’analyse est en continuelle progression et pourra
étre perfectionné et étendu a toutes les données disponibles en vue de rechercher de nouvelles
sources ou de mieux contraindre les prédiction théoriques sur les sources déja connues. Cette
thése a permis de démontrer la faisabilité et I'intérét d’une telle amélioration, prouvant que les
limites instrumentales peuvent étre repoussées grace a des méthodes d’analyses toujours plus
raffinées.



ANNEXE A
Les modéles d’accélération dans les
pulsars

Comme on I’a vu dans la section 2.1, les pulsars sont de bons candidats pour ’accélération
de particules par un champ électrique, mais la zone responsable de 'accélération n’est pas
clairement déterminée.

Un dipole magnétique en rotation induit un champ électrique paralléle et perpendiculaire
aux lignes de champ. Dans le cas d’un pulsar, la force électrique paralléle au champ magnétique
est supérieure de plusieurs ordres de grandeur a la force gravitationnelle. Par conséquent, des
charges vont étre arrachées a la surface de I’étoile et remplir la magnétosphére qui ne peut
pas étre vide. Cependant, si la densité dans la magnétosphére atteint la valeur limite dite de
Goldreich-Julian donnée par [Goldreich 1969] :

Q.B

PG = =5 (A1)

alors le champ électrique paralléle a B disparait. Cette limite correspond a la solution
“force-free” pour laquelle les charges et le champ magnétique sont en co-rotation avec le pulsar.
L’accélération de particules ne fonctionne pas dans ce cas et ni dans le cas ot la magnétosphére
est vide. La réalité doit donc se situer quelque part entre ces deux extrémes [Harding 2007].
Les principaux modeéles évoqués pour expliquer ’accélération prés des pulsars sont ceux des
calottes polaires, cavité a fentes et cavité externe. Les sites d’accélération correspondants sont
schématisés sur la figure A.1.

A.1 Polar Cap

Ce modéle, proposé par [Sturrock 1971 puis par [Ruderman 1975] suppose que l'accéléra-
tion des particules a lieu trés pres du pulsar, au niveau de ses poles magnétiques. La dimension
d’une calotte polaire est donnée par [Lorimer 2004] :

R P\
Rey ~ Ry/— ~ 145 (—) m (A.2)
TrL 1s
ou R est le rayon du pulsar et ry le rayon de Larmor des particules.
L’accélération des particules a lieu sur quelques rayons stellaires au-dessus de cette calotte,
le long des lignes de champ ouvertes. Les modéles de calotte polaire sont divisés en deux
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FIGURE A.1 — Schéma de la magnétospheére des pulsars représentant les différentes zones d’ac-
célération correspondant aux modéles de calotte polaire (Polar cap) en jaune, cavité o fentes
(Slot gap) en rose et cavité externe (Outer Gap) en bleu. Crédit : A. Harding.
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grandes familles dépendant de 'approvisonnement en particules chargées, qui va étre différent
en fonction de la température de surface du pulsar considéré.

Les particules chargées (électrons ou ions) a la surface du pulsar sont soumises a des forces
de cohésion dues a la structure particuliére du fort champ magnétique. Les particules vont donc
rester piégées dans la surface si leur température d’émission thermo-ionique 7, ; est inférieure a
la température de surface T, de ’étoile & neutrons. La température d’émission thermo-ionique
est donnée par [Usov 1995] :

7\ 08 B 0.4
T, ~3.7%x10 (26) (1012 G) K (A.3)
pour les électrons et
B, \°7
~ 5
T, ~ 3.5 x 10 (1012 G) K (A.4)

pour les ions, ou By est la valeur du champ magnétique a la surface du pulsar et Z le numéro
atomique de la matiére en surface. Les deux grands modéles d’approvisionnement en particules
chargées sont :

e le modéle a cavité vide (Vacuum Gap), pour lequel on a Ty < T.;, les charges sont
donc piégées en surface mais le déficit de charges au-dessus de la surface créée un
champ électrique £y # 0 qui permet quand méme d’arracher et d’accélérer les parti-
cules [Ruderman 1975, Usov 1995],

e le modéle SCLF (Space Charge Limited Flow), o on a Ty > T, ;, les charges vont donc
étre expulsées de la surface et s’échapper le long des lignes de champ ouvertes jusqu’a
atteindre la densité limite de charge pgs [Arons 1979, Harding 1998|.

Les caractéristiques de ces deux modéles au niveau de la surface du pulsar sont résumeées
dans la table A.1 et illustrées sur la figure A.2.

TABLE A.1 — Caractéristiques des deux modéles de calotte polaire au niveau de la surface du
pulsar.

SCLF Vacuum Gap
T, > Te,i T, < Te,i
p(R)=pas| p(R)=0
Ey(R)=0 | E(R)#0

Les températures de surface T, mesurées sont typiquement comprises entre 0.5 x 10° et
3 x 10° K, par conséquent Ty > T, ; pour les pulsars “normaux” qui ont un champ By < 10%G.
Le modéle SCLF semble donc favorisé. Cependant, dans le cas des magnétars qui ont des
champs magnétiques trés intenses, on peut avoir Ty < T, ; et se placer dans le cadre de la cavité
vide [Usov 1995, Zhang 2000].

Au final, dans les deux cas, des particules chargées sont arrachées a la surface puis émettent
des photons par rayonnement synchrotron et des gammas par diffusion Compton inverse. Ces
rayons gamma vont ensuite créer des paires électron-positron en interagissant avec le champ
magnétique trés intense. Cette zone est appelée le “front de formation de paires” (ou PFF
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FIGURE A.2 — Illustration des modéles SCLF et Vacuum gap au niveau de la surface de l’étoile
a neutrons. Figure issue de [Harding 2007].

pour Pair Formation Front) et présente donc une opacité gamma élevée a cause des cascades
de paires ainsi créées. Au-dela de la zone de PFF, le champ électrique Ej est écranté et vaut
0, les particules chargées qui s’échappent de la PFF ne peuvent donc pas étre ré-accélérées
au-dela de cette zone [Harding 2007].

A.2 Slot Gap et caustiques a deux poles

Le modéle dit “a fentes” (Slot Gap) [Arons 1983, Muslimov 2003] a été élaboré a la suite
de la théorie de création de paires du modéle Polar cap. Il se base sur le fait que les bords
de la calotte polaire constituent une surface parfaitement conductrice, impliquant £ = 0.
Le champ électrique prés du bord est donc moins intense que celui au niveau du pole et les
particules chargées au niveau des bords doivent étre accélérées sur une plus grande distance
pour pouvoir émettre des gammas suffisamment énergétiques pour produire a leur tour des
cascades de paires. Par conséquent, la surface du PFF est courbée au niveau des bords de
la calotte, comme schématisé sur la figure A.3. Il existe donc une fente entre le PFF et les
derniéres lignes de champ ouvertes dans laquelle les particules peuvent étre accélérées a haute
altitude [Harding 2005].

Le modéle des caustiques a deux poles, basé sur des considérations purement géométriques,
a été proposé par [Dyks 2003]. Il suppose que Paccélération des particules a lieu depuis la
surface de I’étoile & neutrons jusqu’au cylindre de lumiére, similairement au modéle a fentes.
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FIGURE A.3 — [llustration de la courbure du front de création de paires et de la fente (slot gap)
entre le PFF et les derniéres lignes de champ ouvertes dans laquelle les particules peuvent étre
accélérées. Figure issue de [Harding 2005].

Les profils d’émission des pulsars gamma observés correspondent bien a la prédiction du
modéle (rayonnement des particules chargées depuis la surface du pulsar jusqu’a haute altitude).

A.3 Outer Gap

Ces modeéles, proposés par [Cheng 1986, Romani 1996], supposent que 'accélération a lieu
dans la cavité externe des pulsars. Ils se basent sur la séparation des charges positives et
négatives dans la magnétosphére en fonction du signe de Q.B comme dans le modéle de
[Goldreich 1969]. Ainsi, des cavités pauvres en charges peuvent se former entre la surface de
charge nulle (définie par O.B = 0) et le cylindre de lumiére. Un fort champ électrique E| peut
apparaitre dans ces régions et permettre 'accélération de particules chargées. Celles-ci vont
ensuite émettre des gammas qui vont a leur tour former des paires e /e™ par interaction avec
des photons X thermiques émis par le pulsar. Il s’ensuit donc des cascades de paires qui vont
aussi étre accélérées, etc. Certaines particules chargées accélérées vont pouvoir s’échapper a
travers le cylindre de lumiére vers le milieu interstellaire et former la nébuleuse du pulsar. Le
peuplement de la cavité en particules chargées va écranter le champ E) et limiter la région
d’accélération, dont la taille reste donc constante.






ANNEXE B

Observation des nuages moléculaires

B.1 Mesure de la raie du 2CO

La raie rotationnelle J=1-0 du 3CO est utilisée comme traceur des nuages moléculaires
denses situés dans la galaxie.

Dans cette thése, on utilise les données 3CO prises par le télescope du FCRAO (Five
College Radio Astronomy Observatory) lors du GRS (Galactic Ring Survey) qui sont accessibles
librement sur leur site' [Jackson 2006|. Elles se présentent sous la forme d’un cube (I, b, vg)
autour d’une longitude [ et d’une latitude b donnée et indiquent la température d’antenne
T4(l,b,vr) mesurée par les télescopes radio a une vitesse radiale vg donnée. Cette température
Ty correspond a l'intensité de la raie et est donc directement liée a la densité du nuage, que
I'on peut déterminer a l'aide de la largeur du pic et de facteurs de calibration [Simon 2001].
On peut ensuite en déduire la masse du nuage grace a des considérations de distance et de
taille angulaire. Un exemple de calcul de ces quantités est détaillé au chapitre 9 sur des nuages
moléculaires en coincidence spatiale avec la source HESS J1832-092.
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FIGURE B.1 — Ezemple de température d’antenne en fonction de la vitesse radiale observée lors
du GRS [Jackson 2006] dans la région du ciel autour du plan galactique a 30° de longitude.

1. http ://www.bu.edu/galacticring
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Un exemple de température d’antenne mesurée en fonction de vz autour d’une position
(1, b) donnée est montré sur la figure B.1. Notons qu’une des difficultés pour 1’analyse de ces
données réside dans le fait que sur la ligne de visée de la source étudiée sont observés plusieurs
pics plus ou moins intenses de CO correspondant a différentes vitesses radiales. Il faut donc
tout d’abord étre capable d’associer la source a un pic donné a l'aide de considérations de
distances ou de coincidences spatiales. Ensuite, a une vitesse radiale donnée, deux distances
sont possibles comme nous allons le voir par la suite.

B.2 Le modéle de rotation de la Galaxie

Les mesures de raies rotationnelles de molécules comme le *CO permettent de tracer la
présence de nuages moléculaires. Or ce sont des mesures d’intensité de température d’antenne
en fonction de la vitesse des nuages par rapport a un observateur situé sur Terre (appelée vitesse
radiale et notée V, sur la figure B.2). Afin de relier cette vitesse a la distance par rapport a
I'observateur il est donc nécessaire de modéliser la rotation de notre Galaxie. Pour cela, on fait
I’hypothése que la Galaxie est un disque et que les objets présents sur ce disque ont des orbites
parfaitement circulaires, comme représenté sur la figure B.2. On suppose de plus que tous les
objets situés sur une orbite donnée ont la méme vitesse de rotation.

FIGURE B.2 — Schématisation du mouvement du Soleil (S) et d’un nuage moléculaire (N) dans
le disque galactique de centre O. Les distances de S et N par rapport au centre de la Galaxie
sont notées Ry et R respectivement et leurs vitesses de rotation 0y et 0. La distance SN est notée
r, V. et V; désignent les vitesses radiales et transverses du nuage N. La longitude du nuage est
notée | et l’angle entre la vitesse angulaire du nuage et sa vitesse radiale est appelé .
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On consideére le soleil S a la distance Ry du centre galactique et se déplacant a la vitesse de
rotation y ainsi qu'un nuage moléculaire N & distance R avec une vitesse de rotation 6. Les
vitesses angulaires de ces objets sont données par wy = 6y/Ry et w = 6/R. On va & présent
relier les vitesses radiales et transverses aux vitesses angulaires du Soleil et du nuage a ’aide
de considérations géométriques.

Les vitesses radiales et tangentielles du nuage projetées sur la base (5, 0?)) s’expriment
comme :

V., =60 x cosa — 0y x sinl (B.1)
V=0 xsina — 0y x cosl (B.2)
En remplacant les vitesses de rotations on obtient :

V., = Rw X cosa — Rywy X sinl (B.3)

V; = Rw X sina — Rywg X cosl (B.4)

On remarque également qu’on a :
Rcosa = Rysinl (B.5)

Rsina = Rycosl —r (B.6)

En remplacant dans les équations B.3 et B.4, il vient :
V. = (w — wp) Ry sinl (B.7)

Vi = (w —wg)Rcosl —wr (B.8)

En effectuant un développement de w(R) au voisinage de Ry, on obtient, :
V, = Arsin 2l (B.9)

Vi = Arcos?2l + Br (B.10)

Ces équations sont appelées les formules de Oort, du nom de ’astronome néerlandais Jan
Oort qui a travaillé sur le probléme de la rotation de la Galaxie [Oort 1927]. Elles permettent
de relier simplement la vitesse radiale mesurée a la distance a 'objet. A et B sont appelées les
constantes de Oort.

Les paramétres Ry et 6y ne sont pas connus précisément et deux couples de valeurs sont
généralement considérés, avec les constantes de Oort associées [Clemens 1985] :

e pour (Ry, 6y) = (8.5 kpc, 220 km s7!), on a A=17.68 + 0.03 km s™! kpc™! et B=-8.08+
0.03 km s~* kpe ™1,

e pour (Ro, 6p) = (10 kpc, 250 km s71), on a A=14.71 + 0.02 km s kpc™! et B=-10.27+
0.02 km s=* kpe L.
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FIGURE B.3 — Courbe de rotation galactique mesurée par [Clemens 1985] et approzimée a l'aide
d’une fonction polynomaiale.
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Il est possible de modéliser la courbe de rotation de la Galaxie & 'aide d’une fonction
polynomiale, comme I’a fait [Clemens 1985| par exemple. La courbe obtenue est représentée
sur la figure B.3.

En outre, on voit simplement sur le schéma B.2 que pour une vitesse de rotation et une
longitude données, deux distances par rapport a l'observateur (S) sont possibles. Il en va
de méme pour une vitesse radiale donnée a laquelle deux distances peuvent correspondre,
dénommeées distance proche et distance lointaine (par rapport a I'observateur sur Terre). La
figure B.4 illustre cet effet a 22° de longitude et en utilisant la courbe de rotation galactique
mesurée et modélisée par [Clemens 1985]. Dans le cas d’un nuage moléculaire, on peut ensuite
éventuellement trancher entre ces distances en les confrontant avec d’autres données disponibles
le long de la ligne de visée, grace a des coincidences spatiales par exemple.

22
20
18
16
14
12
10

distance (kpc)

_IIIIIIIlIIIIIIIlIII|III|III|III|III|III|III|
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| IR v b b by b b by g gl
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radial speed (km/s)
FIGURE B.4 — Ezxemple de distances obtenues en fonction de la vitesse radiale dans le plan

galactique a 22° de longitude en utilisant le modéle de [Clemens 1985]. On voit qu’d une vitesse
donnée correspondent une ou plusieurs distances possibles.

D’autres modéles de rotation galactique plus récents ont été développés, citons par exemple
celui de [Brand 1993] ou encore celui de [Hou 2009], utilisé au chapitre 9. En comparant les
distances obtenues avec ces différents modéles on peut estimer l'erreur systématique due au
choix d’un modele donné. Les variations de distances observées peuvent ainsi aller jusqu’a 1 kpc
d’un modéele a 'autre.
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Résumé :

L’expérience H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System), située en Namibie, est un réseau de
télescopes basé sur la technique d’imagerie Tcherenkov atmosphérique en stéréoscopie et dédié a 1’as-
tronomie gamma entre 100 GeV et quelques dizaines de TeV. H.E.S.S. dispose d’une situation géo-
graphique idéale pour observer notre galaxie, la Voie Lactée, et a ainsi pu découvrir des dizaines de
nouvelles sources gamma grace a sa stratégie de relevé systématique du plan galactique. Aprés environ
dix ans d’observations fructueuses, les limites de I'instrument doivent désormais étre repoussées pour
pouvoir détecter de nouvelles sources plus faibles.

Le développement d’algorithmes avancés permettant d’améliorer la sensibilité et la résolution an-
gulaire de l'instrument est au cceur de cette thése. Un outil de recherche automatique de nouvelles
sources ainsi qu’une amélioration de la soustraction du bruit de fond sont présentés dans le cadre de
I’étude des sources treés faibles, nécessitant une analyse particuliérement rigoureuse. Une méthode com-
binant différentes techniques de reconstruction des événements est développée et permet d’améliorer
la résolution angulaire sans diminuer la statistique, cruciale pour 1’étude des sources faibles.

Ces techniques avancées sont appliquées a 'analyse d’une région complexe du plan galactique,
autour du vestige de supernova G22.7-0.2, qui a conduit & la détection d’une nouvelle source, HESS
J1832-092. Les contreparties multi-longueurs d’onde & cette source sont présentées et différents
scénarios sont envisagés pour expliquer 'origine de I’émission gamma de cet objet astrophysique.

Mots clés :
H.E.S.S., astronomie gamma de trés haute énergie, imagerie Tcherenkov atmosphérique en
stéréoscopie, HESS J1832-092, vestige de supernova G22.7-0.2, étoiles & neutrons et plérions

Abstract :

H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System) is an array of very-high energy gamma-ray telescopes
located in Namibia. These telescopes take advantage of the atmospheric Cherenkov technique using
stereoscopy, allowing to observe gamma-rays between 100 GeV and a few tens of TeV. The location of
the H.E.S.S. telescopes in the Southern hemisphere allows to observe the central parts of our galaxy,
the Milky Way. Tens of new gamma-ray sources were thereby discovered thanks to the galactic plane
survey strategy. After ten years of fruitful observations with many detections, it is now necessary to
improve the detector performance in order to detect new sources by increasing the sensitivity and
improving the angular resolution.

The aim of this thesis consists in the development of advanced analysis techniques allowing to make
sharper analysis. An automatic tool to look for new sources and to improve the subtraction of the
background noise is presented. It is optimized for the study of weak sources that needs a very rigorous
analysis. A combined reconstruction method is built in order to improve the angular resolution without
reducing the statistics, which is critical for weak sources.

These advanced methods are applied to the analysis of a complex region of the galactic plane
near the supernova remnant G22.7-0.2, leading to the detection of a new source, HESS J1832-092.
Multi-wavelength counterparts are shown and several scenarii are considered to explain the origin of
the gamma-ray signal of this astrophysical object.

Keywords :
H.E.S.S., very-high-energy gamma-ray astronomy, stereoscopic atmospheric Cherenkov imagery,
HESS J1832-092, supernova remnant G22.7-0.2, neutron stars and plerions
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