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Résumé

Les sursauts gamma sont des phénomenes cosmologiques trés brefs (de quelques
millisecondes a plusieurs centaines de secondes), extrémement intenses et énergétiques:
I’énergie émise est recue essentiellement autour de quelques centaines de keV. Depuis leur
découverte a la fin des années soixante par les satellites américains de la série VELA, le
mécanisme d’émission des sursauts gamma reste en partie inconnu aux astrophysiciens.
Depuis 30 ans, ces phénomenes sont sources de surprises, interrogations, avancés techno-
logiques, physiques, théoriques.

L’expérience BATSE, pendant neuf années (1991-2000) détecta en moyenne un sur-
saut par jour et recueillit avec succes de nombreuses données sur les sursauts gamma. Elle
a montré en particulier que les sursauts gamma étaient répartis sur le ciel de maniere iso-
trope mais non homogene, caractéristique en faveur du fait que les sursauts gamma soient
a des distances cosmologiques. La détection ultérieure, grace au satellite BeppoSAX
(1996-2002), de contreparties X, optiques, radio appelées afterglows dont les redshifts
sont compris entre z = 0.1 et z = 4 confirmerent cette interprétation. Avec ses quelques
3000 sursauts détectés, BATSE permit de déterminer les caractéristiques temporelles et
spectrales de ’émission gamma des sursauts gamma, appelée émission prompte. En ce
qui concerne les courbes de lumiere, elles sont tres diverses et chaque sursaut est unique.
Les spectres, par contre, sont non thermiques et sont ajustés par un modele empirique, le
modele de Band, défini par deux lois de puissance connectées de maniere continue.

Le satellite HETE-2, lancé en Octobre 2000, est dédié a I'observation des sursauts
gamma dans une large gamme d’énergie s’étendant de 2 keV a 400 keV. L’instrument prin-
cipal, le détecteur gamma FREGATE (6-400 keV), fut construit par le CESR a Toulouse.
Je présente dans cette these I’étude spectrale de 64 sursauts gamma détectés par
HETE-2 entre Octobre 2000 et Avril 2004. En particulier, HETE-2 confirma I'existence
de sursauts “mous”, précédemment découverts par BeppoSAX. Deux classes de sursauts
ont été définies: les X-Ray Flashes et les sursauts X-Ray Rich qui sont issus avec les
sursauts gamma “classiques” d'un unique phénomene dont la gamme d’énergie s’étend de
quelques keV a quelques MeV (en incluant les sursauts les plus énergétiques détectés par
BATSE). En mettant en commun les données de FREGATE et de la WXM (instrument
X de HETE-2 dont la gamme d’énergie est comprise entre 2 keV et 25 keV), j’ai étudié les
spectres dans une gamme d’énergie particulierement large et qui se situe a basse énergie
(2-400 keV). Cette gamme d’énergie m’a permis d’étudier en détails les spectres de ces
sursauts mous, qui représentent approximativement les trois quarts de 1’échantillon total
des sursauts détectés par HETE-2. J’ai montré que ces sursauts étaient simplement des
sursauts gamma mous, avec les mémes caractéristiques temporelles et spectrales que les
sursauts gamma de BATSE.

J’ai ensuite étudié un modele théorique simplifié des chocs internes qui explique
I’émission prompte des sursauts gamma. Ce modele, aujourd’hui accepté par la majorité
de la communauté met en jeu I’émission d'un vent relativiste au sein duquel se forment
des chocs: les chocs internes qui, par émission synchrotron principalement, émettent des
photons gamma de hautes énergies, formant 1’émission prompte. Cette étude m’a permis,
a partir de simulations numériques de générer un nombre important de sursauts gamma
synthétiques. En utilisant les contraintes déterminées des caractéristiques spectrales des
sursauts X-Ray Flashes et X-Ray Rich observés par HETE-2, j’ai déterminé les princi-
pales caractéristiques intrinseques du modele qui permettent de produire des X-Ray
Flashes.



Abstract

Gamma ray bursts are very short cosmological phenomena (lasting a few millise-
conds to several hundred seconds), extremely intense and powerful: the emitted energy
is received essentially as photons of a few hundreds of keV. Since their discovery, at the
end of the sixties by American satellites of the VELA series, the emission mechanism
of gamma ray bursts remains poorly understood by astrophysicists. For 30 years, these
phenomena have been sources of surprises and interrogations but at the same time of
technological, physical, and theoretical advances.

The BATSE experiment has detected during nine years (1991-2000) an average of one
burst per day and collected successfully many data on gamma ray bursts. It has showed
in particular that gamma ray bursts were distributed isotropically but nonhomogeneously
on the sky, which strongly favoured a cosmological origin of gamma ray bursts. The la-
ter dectection, thanks to the BeppoSAX satellite (1996-2002), of optical, X and radio
counterparts, called “afterglow” whose redshifts lie between z = 0.1 and z = 4, defini-
tely confirmed the cosmological origin of gamma ray bursts. With almost 3000 bursts,
BATSE allowed to determine temporal and spectral characteristics of the gamma emis-
sion of gamma ray bursts, called the prompt emission. Concerning light curves, they
are diverses and each burst is unique. Spectra, on the other hand, are non thermal and
can be fit by an empirical model, called the Band model, which is defined by two power
laws smoothly connected.

The HETE-2 satellite, launched in October 2000, is dedicated to the observation of
gamma ray bursts in a broad energy range from 2 keV to 400 keV. The main instrument,
the gamma detector FREGATE (6 — 400 keV), was built by the CESR in Toulouse. I
present in this thesis the spectral study of 64 gamma ray bursts detected by
HETE-2 between October 2000 and April 2004. In particular, HETE-2 has confirmed
the existence of soft gamma ray bursts, previously discovered by BeppoSAX. Two classes
of bursts were defined: X-Ray Flashes and X-Ray Rich bursts which form with “ classical”
gamma ray bursts a single phenomenon whose typical energy range extend from few keV
to few MeV (including hard gamma ray bursts detected by BATSE). Analysing jointly
data of both FREGATE and the WXM (X-ray instrument of HETE-2 which energy range
is 2-25 keV) allowed me to study spectra in a particularly broad energy range, covering
the low energy portion of the spectrum (2 — 400 keV). Such an energy range allowed me
to study in details spectra of soft gamma ray burst, which represent almost three quarters
of the total sample of bursts detected by HETE-2. I have shown that these kind of bursts
have the same temporal and spectral characteristics as BASTE bursts.

Then I have studied a simplified theoretical model of the internal shocks, which ex-
plains the prompt emission of gamma ray bursts. This model, nowadays accepted by the
majority of the community, involves a relativistic wind into which shocks are formed,
the internal shocks which emit high energy photons, by emission synchotron mainly,
forming the prompt emission. This study, using numerical simulations, allowed me to ge-
renate a significant number of gamma ray bursts. Using the constrains derived from the
spectral characteristics of X-Ray-Flashes and X-Ray-Rich bursts detected by HETE-2, 1
determined the main intrinsic characteristics of the model which allow the production
of X ray flashes.
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Introduction

Introduction

Depuis que 'Homme est né et dans toutes les civilisations anciennes, l'astronomie joue
un tres grand role, et les connaissances dans ce domaine sont nombreuses et précises. A
I’époque de la préhistoire et de ses monuments mégalithiques puis plus tard en Mésopotamie,
Egypte, Chine, Inde ou en Amérique du sud, les premiers textes écrits révelent une astro-
nomie déja florissante. Au début du Vle siecle av. J.-C., les idées sur I’Univers changent
de nature: il ne s’agit plus de décrire des mouvements, ou d’imaginer toutes sortes de
personnages irréels, il s’agit de comprendre. Ce qui nait a cette époque, c’est au-dela de
I’astrophysique et de la physique, c’est la science, ou plutot son “moteur”: la curiosité
scientifique. Les Grecs contribuerent considérablement au développement de 'astrono-
mie. Le philosophe grec Thales aurait prédit avec succes plusieurs éclipses, notamment
I’éclipse solaire de 585 av. J.-C., qui mit un terme a la guerre entre les Medes et les
Lydiens.

L’histoire de 'astronomie connut un tournant important au XVle siecle grace aux
travaux de l'astronome polonais Nicolas Copernic. Dans son traité intitulé “De revolutio-
nibus orbium coelestium libri VI (1543)”, il critiqua le modele géocentrique de Ptolémée
(~ 140 ap. J.-C.) et montra que les mouvements des planetes peuvent s’expliquer par un
systeme héliocentrique. Publiées en 1543, les idées de Copernic ne sont condamnées par
I’Eglise qu’en 1616. Ses idées sont devenues soudainement dangereuses apres que Galilée
en 1610 ait publié, dans le “Message céleste” tout ce que sa lunette lui a rapidement
permis de découvrir dans le ciel.

C’est au XIXe siecle, essentiellement a partir des études spectrographiques, que s’épanouit
I’étude de I’Univers lointain, un Univers dont les limites reculent a mesure que les moyens
d’étude se perfectionnent et se diversifient. Jusqu’a la veille de la seconde guerre mon-
diale, notre connaissance de I'Univers lointain reposait uniquement sur les messages de
la lumiere visible que nous en recevions, c’est-a-dire ceux transportés par la partie vi-
sible du spectre des radiations électromagnétiques. Or la lumiere visible ne forme qu’une
toute petite fraction de ce spectre, qui s’étend des ondes radio au rayonnement gamma.
La deuxieme moitié du XXe siecle voit s’ouvrir, I'une apres 'autre, toute une série de
nouvelles fenétres sur I’Univers. La premiere, exploitable des les années 1960 fut la radio-
astronomie, grace a laquelle les radioastronomes découvrirent des objets célestes inimagi-
nables quelques années plus tot, les quasars d’abord, puis les pulsars. Les autres fenétres
ne pouvaient pas s’ouvrir pour des instruments basés a terre, car I'atmosphere absorbe
les radiations correspondantes. C’est seulement en s’élevant au-dessus de I'atmosphere,
avec des ballons stratosphériques, des fusées, puis avec des satellites, que 'on a pu non
seulement étudier le rayonnement infrarouge ou ultraviolet, mais aussi les rayonnements
X et, plus récemment encore, gamma.

Le relatif retard de ’astronomie gamma est du au fait que le rayonnement gamma est
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tres difficile & observer: tout d’abord parce que notre atmosphere constitue un écran tota-
lement opaque au rayonnement gamma, cela signifie qu’il faut s’en affranchir en placant
le détecteur dans un ballon ou a bord d’un satellite. L’autre difficulté de I’astronomie
gamma provient de la nature méme du rayonnement gamma. Plus la fréquence d’un pho-
ton est grande, plus son énergie est élevée: a quantité d’énergie égale, une source émettrait
un million de fois moins de photons gamma que de photons visibles. Comme ce sont les
photons que l'on détecte, le signal de cette source apparaitrait beaucoup plus faible (en
nombre de photons) dans le domaine gamma que dans le domaine visible. Il n’existait
de plus, ni lentille, ni miroir pour focaliser des photons de si haute énergie: celle-ci est
en effet tellement grande que la matiere les percoit beaucoup plus comme des projec-
tiles que comme des ondes que 'on peut réfléchir ou focaliser (aujourd’hui des projets de
lentilles gamma, comme la lentille CLAIRE mise au point par le CESR a Toulouse [59],
sont en cours et présentent une perspective prometteuse pour l'instrumentation future).
Les astronomes ont résolu en partie ce probleme, grace a 1'utilisation d’'un masque codé
opaque aux rayons gamma: percé d’un motif particulier et placé au dessus du détecteur,
le masque projette 'ombre de la source de rayons gamma sur le détecteur. La position des
zones éclairées permet de calculer la position de la source. Le principe du masque codé a
été découvert par Aristote (~ 300 av. J.-C.): alors qu’il se promenait sous 'ombre d’une
rangée d’arbres, il constata que les taches lumineuses sur le sol dues au Soleil avaient la
forme du Soleil, et non pas celle des trous dans les branchages. Ainsi, les arbres faisant
office de masque codé, 'image du Soleil était reconstituée sur le sol sans lentille, ni miroir!

L’astronomie gamma permit de découvrir de nouvelles sources dont le rayonnement
était issu de phénomenes particulierement violents. C’est le cas des sursauts gamma qui
ont été découverts en 1967 par les satellites américains de la série VELA. Ces satellites
étaient dédiés a la détection d’éventuelles explosions nucléaires clandestines soviétiques.
Le premier évenement a été détecté en 1967 mais l'existence des sursauts gamma ne
fut annoncée a la communauté scientifique que 6 ans plus tard par Klebesadel et al. en
1973 [72]. Et depuis 30 ans, cette nouvelle classe de phénomenes astrophysiques ne cesse
d’intriguer la communauté scientifique.

Les sursauts gamma sont des bouffées de rayons gamma qui ont des durées
trés courtes (quelques ms a ~ 1000 s) et qui sont trés énergétiques (les photons
ont des énergies comprises entre quelques keV et plusieurs dizaines de GeV). Depuis leur
découverte, de nombreuses missions d’observation des sursauts gamma ont été mises en
place. Le premier chapitre de cette these concerne I’histoire des ces découvertes. J’ai choisi
de détailler le contexte historique des sursauts gamma car les grandes découvertes dans ce
domaine se sont faites depuis une dizaine d’années autour de la détection des afterglows
(contrepartie multi-longueur d’onde de 1’émission gamma des sursauts qui peut durer jus-
qu’a plusieurs mois apres la détection gamma). En particulier, HETE-2, 'expérience que
j’ai suivie pendant toute la durée de ma these, a permis des observations fondamentales
car elle fournissait les positions des sursauts en temps réel. Ce premier chapitre re-
trace toutes les étapes importantes de I’histoire des sursauts gamma. Il est
principalement basé sur les résultats de trois missions clés qui ont permis d’avancer dans
la compréhension de ces phénomenes:

BATSE (1991-2000): détecta pres de 3000 sursauts en 9 ans (en comparaison, HETE-
2 détecta une centaine de sursauts en 4 ans). Les résultats de BATSE montrerent
d’une part que la distribution des sursauts sur le ciel était parfaitement isotrope et,
de plus, inhomogene en distance, révélant un déficit de sursauts faibles par rapport
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a une distribution homogene dans un univers euclidien. Ces résultats allaient plutot
en faveur d’une origine cosmologique des sursauts gamma contrairement a 1’origine
galactique qui était supposée a I’époque. L'importance de ’échantillon de BATSE
permit d’autre part d’établir des propriétés temporelles et spectrales des sursauts
gamma.

BeppoSAX (1996-2002) : permit de découvrir les afterglows: contrepartie X, optique,
infra-rouge ou radio des sursauts gamma grace a des localisations rapides. Cette
découverte permit d’établir I'origine cosmologique des sursauts qui fut confirmée
par la mesure de nombreux redshifts jusqu’a z ~ 4. Les observations de BeppoSAX
montrerent qu’il existait une population de sursauts qui était émise a basse énergie;
ces sursauts furent nommés X-Ray Flashes.

HETE-2 (2000-77): fournit la position des sursauts en temps réel. Les résultats de
HETE-2 permirent entre autre de résoudre en partie le mystere des sursauts obscurs,
de faire le lien entre les supernovae et les sursauts gamma, de réduire les délais de

localisation et de permettre 1'observation de sursauts particulierement mous: les
sursauts X-Ray Rich et X-Ray Flashes.

Le second chapitre de cette these décrit I’'expérience HETE-2, les différents détecteurs
a son bord et le traitement des données du détecteur gamma: FREGATE (FREnch
GAmma-ray TElescope), construit par le CESR a Toulouse. Cette expérience est une
collaboration internationale (Américaine, Japonaise et Francaise) mise en place pour ob-
server les sursauts gamma dans différentes longueurs d’onde dans le but de déterminer
I'origine et la nature des sursauts gamma. Outre le fait qu’elle fournit les positions des
sursauts gamma en temps réel, I'expérience HETE-2 est particulierement intéressante
puisqu’elle observe les sursauts gamma dans une large gamme d’énergie continue,
s’étendant de 2 keV a 400 keV. Les deux instruments principaux de HETE-2, ont des
gammes d’énergie qui se recouvrent: la WXM détecte les sursauts entre 2 et 25 keV et
FREGATE entre 6 et 400 keV. Cette gamme d’énergie permet d’étudier pour la premiere
fois, en détails ’émission prompte des sursauts gamma aux basses énergies. Le travail prin-
cipal de ma these est basé sur I'étude de I'émission prompte des sursauts gamma détectés
par FREGATE. Jexplique dans ce chapitre le traitement spectral nécessaire pour
pouvoir interpréter les observations.

Les diverses interprétations de I'analyse de I’émission prompte des sursauts détectés
par HETE-2/FREGATE sont présentées dans le chapitre 3. Je montre dans un premier
temps les distributions des différents parametres spectraux caractéristiques des sursauts
gamma, puis le principal résultat de cette étude qui est la confirmation de I'observation
de sursauts particulierement mous: les sursauts X-Ray Rich et les X-Ray Flashes.
Ces sursauts ont été observés pour la premiere fois avec I'expérience BeppoSAX et se
distinguent des sursauts gamma classiques par leur faible énergie: le maximum d’énergie
est émis en dessous de 50 keV (dans le cas des sursauts classiques, ce maximum se situe vers
200 keV). La gamme d’énergie particuliere de HETE-2 m’a permis d’étudier précisément
ces phénomenes et de montrer que tous ces sursauts: X-Ray Flashes, sursauts X-Ray Rich
et sursauts gamma “classiques” étaient issus du méme phénomene physique et formaient
une classe unique dont ’énergie caractéristique s’étend sur plusieurs décades en énergie,
de quelques keV a plusieurs MeV. L’étude spectrale de ’émission prompte des sursauts
gamma a basse énergie m’a aussi permis d’observer une composante supplémentaire dans
les spectres, sous la forme d’une cassure dans la pente a basse énergie.

Le dernier chapitre de cette these, dans la continuité du précédent, présente 1’étude
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théorique de la nature des sursauts mous (X-Ray Flashes et sursauts X-Ray Rich). Le
modele choisi pour ces simulations est celui des chocs internes/externes. Dans ce
modele, qui est aujourd’hui un consensus, une quantité d’énergie tres importante est émise
d’un trou noir en rotation formé a la suite soit de ’effondrement d’une étoile massive,
soit de la fusion d’un systéme binaire compact (deux étoiles & neutron ou une étoile
a neutron et un trou noir). Cette énergie est émise sous la forme d'un vent relativiste
qui peut étre modélisé par une succession de couches qui ont des vitesses relativistes
différentes. Lorsque les couches les plus rapides rattrapent les plus lentes, il se forme des
chocs: les chocs internes durant lesquels sont émis des photons de tres haute énergie
par émission synchrotron principalement. Ce sont ces photons que 'on détecte en
rayonnement gamma et qui sont responsables de 1’émission prompte. Lorsque le vent
interagit ensuite avec le milieu interstellaire, il se forme le choc externe d’ou sont émis
des photons de plus basses énergies qui constituent 'afterglow. Une étude simplifiée des
chocs internes, m’a permis de simuler un grand nombre de sursauts gamma dont une
fraction significative présentait les caractéristiques observationnelles des sursauts gamma
mous. J’ai pu a partir du modele des chocs déterminer les caractéristiques du vent
spécifiques aux sursauts mous.

Ce travail de these m’a permis d’aborder les différentes facettes des sursauts gamma
et plus particulierement de 1’émission prompte. Pendant trois ans, j’ai suivi 'expérience
HETE-2 et toutes les découvertes qu’elle a permises, en particulier dans le domaine des
afterglows. Concernant 1’émission prompte, HETE-2 a principalement confirmé I'existence
de sursauts mous dont on pense aujourd’hui fortement qu’ils forment une unique classe
tres étendue en énergie de sursauts gamma. L’étude théorique des chocs internes montre
que ce modele est capable de reproduire cette classe de sursauts gamma mous.
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Chapitre 1

Les sursauts gamma

Je propose dans ce chapitre de présenter un panorama rapide des sursauts gamma. Un
sursaut gamma est un phénomene explosif extrémement énergétique et d’origine cosmo-
logique. Le mécanisme responsable de ce phénomene peut se diviser en trois: le moteur
central et ’accélération du vent, au sein duquel ont lieu les chocs internes a l’ori-
gine de ’émission prompte, tres bréve que 'on observe en rayonnement gamma, et
finalement les chocs externes qui forment I'afterglow, résidu de I’explosion et de son
interaction avec I’environnement direct de la source. Le sujet de ma these est basé unique-
ment sur 1’étude observationnelle et théorique des caractéristiques de I’émission prompte.
Cette phase commence peu a peu a étre comprise. Concernant les deux autres phases,
I’accélération du vent par le moteur central est tres peu comprise, par contre I'afterglow
est la phase la plus étudiée et commence a étre de plus en plus claire. Cependant ces
trois phases sont indissociables et c’est pour cette raison, en partie, que j’ai choisi de
les présenter dans ce premier chapitre. La seconde raison de ce choix vient du fait que
les avancés les plus spectaculaires dans la compréhension des sursauts gamma viennent
de celle de I'afterglow. Depuis maintenant presque trois ans que je travaille sur ce sujet,
la découverte d’afterglows et des phénomenes qui les entourent sont des moments tres
excitants et passionnants. Je désire donc dans ce chapitre transmettre cet enthousiasme
de voir des phénomenes évoluer, animer toute la “communauté des sursauts”.

Je commence par faire un résumé de I'histoire des sursauts gamma. Je présente en-
suite les caractéristiques de 1’émission prompte qui seront le point de départ des études
que j’ai menées. Puis je m’attarde plus longuement sur la phase de 'afterglow, je détaille
les observations qui ont été faites avant et pendant ma these ainsi que les interprétations
qui en ont été déduites. Enfin j’aborde succinctement les modeles théoriques, et parti-
culierement celui des chocs internes/externes. Je reviendrai sur ce modele ainsi que
sur les mécanismes d’émission dans le chapitre 4.

1.1 Histoire des sursauts gamma

Les sursauts gamma ont été découverts par hasard en 1967 par les satellites américains
de la série VELA. Ces satellites militaires composés de détecteurs de rayons X, gamma
et de neutrons avaient pour mission de détecter d’éventuelles explosions nucléaires clan-
destines Soviétiques. Ils avaient été mis en place a la suite des traités internationaux
interdisant les essais nucléaires dans et en dehors de I'atmosphere. Le premier sursaut
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gamma fut détecté en 1967 mais leur existence ne fut annoncée a la communauté scien-
tifique que 6 ans plus tard par Klebesadel et al. en 1973 [72]: il fallu effectivement se
persuader d’abord que ces rayons gamma détectés ne provenaient ni de la Terre ni de
I’atmosphere, mais qu’ils arrivaient bien de ’espace. Une nouvelle classe de phénomenes
astrophysiques de haute énergie était née et fut baptisée Gamma Ray Burst' (sursaut
gamma en frangais). Ces sursauts gamma, comme leur nom l'indique, sont des bouffées
de rayons gamma de tres courte durée: quelques milli secondes a plusieurs minutes, et
de tres haute énergie: les photons recus ont des énergies comprises entre quelques keV et
plusieurs dizaines de GeV. Ils sont tellement énergétiques que le flux de rayons gamma
émis excede pendant ces quelques secondes le flux recu de toutes les autres sources as-
tronomiques réunies. Ils sont ainsi facilement observables avec de simples détecteurs. Ces
sursauts apparaissent sur le ciel de facon aléatoire tant au niveau de leur position que
de leur date avec une fréquence d’environ deux fois par jour (en considérant le seuil de
détection des détecteurs actuels).

Cette découverte fut rapidement confirmée par des observations russes en 1971 du
satellite COSMOS 461 [91] et américaines du satellite IMP-6 [23] & la suite desquelles de
nombreuses missions d’observations des sursauts gamma furent lancées afin de comprendre
ce nouveau phénomene. On peut citer plus d’une vingtaine d’expérience en trente ans. Par
ordre chronologique: les expériences américaines sur les sonde PVO (Pioneer Venus Orbi-
ter: 1978-1992) et ISEE (International Sun Earth Explorer: 1978-1982), les expériences
franco-soviétiques SIGNE embarquées sur les satellites Prognoz 6 7 et 9 (1977-1978; 1978
1979; 1983-1984) et les sondes interplanétaires Venera 11 et 12 (1978-1980), 13 et 14
(1981-1983), les expériences américaines sur la mission allemande Helios 2 (1976-1981),
sur la mission SMM (Solar Maximum Mission: 1980-1989), I'instrument Lilas franco-
soviétique sur la sonde Phobos (1988), la mission japonaise Ginga (1987-1991), les trois
expériences PHEBUS, KONUS-B et TOURNESOL a bord du satellite Russe GRANAT
(1989-1998), un détecteur gamma sur la sonde ULYSSES (lancé en 1990), les expériences
TGRS et KONUS a bord de la sonde WIND (lancée en 1994), les expériences BATSE a
bord de CGRO (1991-2000) et le satellite Italo-néerlandais BeppoSAX (1996-2002). Je
décris ces deux dernieres expériences plus précisément dans les paragraphes suivants. Et
finalement la derniere expérience en cours le satellite HETE-2 lancé en Octobre 2000 et
avec lequel je travaille.

Pendant une vingtaine d’années, apres leur découverte, de nombreuses propriétés des
sursauts gamma furent établies et de nombreuses théories élaborées. Apres 'observation
d’une grande variabilité dans les profils temporels et de raies d’absorptions vers 20—40
keV dans les spectres de Ginga interprétées comme des absorptions cyclotron, un premier
modele émergea dans le milieu des années 80. Ce modele, accepté par une fraction impor-
tante de la communauté, était basé sur des étoiles a neutrons galactiques possédant un
fort champ magnétique. Ces étoiles accretaient de la matiere et les sursauts étaient dus
au rayonnement gamma émis lors d’explosions thermonucléaires a la surface de 1’étoile
par analogie avec les modeles expliquant les sursauts X (voir section 2.1.5).

En 1991, démarra 'expérience COMPTON-GRO (Gamma-Ray Observatory) avec
a son bord le détecteur BATSE (Burst And Transient Spectrometer Experiment) qui
révolutionna le monde des sursauts gamma. Cet instrument constitué de 8 paires iden-
tiques de détecteurs Nal [88] couvrait le ciel entier dans une gamme d’énergie entre 20

1. Les sursauts gamma sont souvent désignés par GRB (Gamma Ray Burst). Un sursaut détecté & une date
JJ/MM/AA sera désigné GRB AAMMJJ. Si plusieurs sursauts ont été détectés le méme jour, une lettre a b c ...
est ajoutée. Par exemple le sursaut du 25 Décembre 2000 sera noté GRB 001225.
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F1G. 1.1 — Schéma et photo d’un des huit détecteurs identiques de BATSE [88]. Chaque module
est constitué d’un détecteur a grand champ LAD (Large Area Detector) et d’un spectrographe
SD (spectroscopy detector).

keV et 10 MeV. Un des huit modules de BATSE est montré schématiquement et en photo
sur la figure 1.1. Chaque module est constitué d'un détecteur grand champ LAD (Large
Area Detector) optimisé pour la sensibilité et la réponse directionnelle et d'un spectro-
graphe SD (Spectroscopy Detector) optimisé pour sa gamme en énergie et sa résolution.
La surface d’'un LAD est de 2000 cm?, & titre de comparaison la surface d'un des plus
grands détecteurs embarqués sur HETE-2, la WXM (Wide field X-ray Camera) est de 175
cm?. Avec une sensibilité entre 5 et 10 fois supérieure a celle des expériences antérieures,
BATSE détecta en moyenne un sursaut gamma par jour pendant 9 années. Avec pres
de 3000 sursauts gamma détectés, des propriétés importantes sur les sursauts gamma
furent établies, en particulier concernant les caractéristiques temporelles et spectrales de
I’émission prompte (je développerai ces points dans les paragraphes suivants). De nou-
veaux modeles théoriques furent aussi élaborés.

Le succes de I'expérience BATSE vient du fait qu’elle a fourni la position et 'intensité
de plus de 2000 sursauts gamma. Les résultats montrerent tres rapidement, des les six
premiers mois d’observation que quelque soit la nature du sursaut, court ou long, dur ou
faible, la distribution des sursauts gamma dans le ciel était isotrope. La figure 1.2 montre
cette isotropie qui fut confirmée 9 ans plus tard avec un haut niveau statistique. Certes,
les positions fournies par BATSE n’étaient pas tres précises (les boites d’erreur typiques
étaient de 5°), mais pouvaient étre affinées par triangulation en utilisant les coordonnées
fournies par d’autres satellites (tels que ULYSSES, KONUS). Ce réseau de localisation
des sursauts s’appelle InterPlanetary Network, IPN (voir section 2.1.1).

En ce qui concerne l'intensité des sursauts, la figure 1.3 montre la distribution d’in-
tensité des sursauts de BATSE. Pour calculer cette distribution, on utilise le flux au
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Fia. 1.2 — Répartition isotrope dans le ciel des 2704 sursauts gamma enregistrés par BATSE
durant ses 9 années d’observation [20)].

maximum des sursauts en photon.cm~2.s~!. Si les sources (sans hypothese sur la nature

du phénomene) étaient distribuées de fagon homogene dans un espace euclidien (les fonc-
tions de densité et de luminosité étant indépendantes de la position dans ’espace), la
distribution des sursauts devrait suivre la fonction N(> P) oc P73/2 ot N est le nombre
de sursauts gamma dont l'intensité au maximum est supérieure au seuil P, le flux de pho-
tons. On remarque que cette distribution s’écarte de la pente en —3/2 pour des sursauts
ayant un flux P petit qui correspond aux sursauts faibles. Cette distribution révele donc
un déficit de sursauts ayant un faible flux au maximum. L’origine des sursauts fut alors
remise en question et I’hypothese d’une origine cosmologique (phénomeénes se produisant a
des distances de plusieurs centaines de Mpc) a commencé a rencontrer un support grandis-
sant dans la communauté. Dans le cadre d'une origine cosmologique, I'isotropie est alors
naturelle et 'inhomogénéité en distance s’interprete comme un effet du a I’expansion
de P'univers qui se fait sentir des lors que les distances deviennent cosmologiques (z ~ 1).

Cette distribution isotrope et inhomogene en distance des sursauts gamma s’explique
alors simplement si les sources des sursauts gamma sont situées a des distances cosmolo-
giques favorisant des modeles de sources extra-galactiques. Ce résultat éliminait de facto
le modele des étoiles a neutrons dans un disque galactique, mais un modele du méme



CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA
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Fic. 1.3 — Distribution d’intensité des sursauts de BATSE. En abscisse, le flux P au mazimum
des sursauts ici en photon.cm™2.s71 et en ordonnée, le nombre N de sursauts dont le fluz au
mazximum est supérieure au seuil P. Si les sources étaient représentées par une distribution
homogéne dans un espace euclidien, la distribution devrait suivre la fonction N(> P) oc P~3/2,
On remarque sur cette figure qu’il y a un déficit de sursauts de faible fluz.

genre mettant en jeu des étoiles a neutrons situées dans un halo galactique étendu per-

sista jusqu’a la découverte des premiers redshifts en 1997 grace au satellite BeppoSAX
([19], [81], [21]).

Cette hypothese de sources cosmologiques fut établie de maniere irréfutable en 1997
par les observations du satellite Italien BeppoSAX (avec une participation hollandaise)
qui était équipé de deux caméras X grand champ (WFC réalisées par le SRON aux
Pays Bas), rendant possible la localisation rapide (en quelques heures) et précise (3') des
sursauts gamma. Les localisations de BATSE n’étaient en effet pas assez précises pour
permettre aux observateurs de rechercher rapidement d’éventuelles contreparties, appelées
aujourd’hui afterglows, a la position du sursaut dans les heures qui le suivaient.

SAX P/ ACCOMODATION

GSPC - HP

UPPER FLOOR

SHEAR PANEL
CONE

LOWER
FLOOR

Fi1a. 1.4 — Les différents instruments (GRBM, WFC, NFI) a bord du satellite Italien BeppoSAX
[127].
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Le satellite BeppoSAX a été mis en orbite en Avril 1996, transportant & son bord
divers types d’instruments [18] (voir figure 1.4). Le détecteur gamma (GRBM Gamma Ray
Burst Monitor) est composé de 4 scintillateurs Nal(T1)/CsI(Na) identiques, chacun ayant
une surface de 1100 cm?. Le champ de vue du systéme est ~ 47 stéradians et sa gamme
d’énergie est 40-700 keV. La localisation des sursauts est assurée par 2 caméras X grand
champ (WFC Wide Field Camera) dont le champ de vue est de 40° X 40° et la gamme
d’énergie comprise entre 2 keV et 28 keV. Un troisieme type d’instrument embarqué sur
le satellite permettait de faire une localisation plus précise, ce sont les instruments NFI
(Narrow Field Instruments) & champ réduit. Ils sont constitués de trois concentrateurs de
moyenne énergie (MECS: 1-10 keV) et un de basse énergie (LECS: 0.1 — 9 keV) avec un
champ de 30, d'un compteur proportionnel a gaz scintillant hautement pressurisé (High
Pressure Gas Scintillation Proportionnal Counter) avec une gamme d’énergie de 4-60
keV et un champ de vue de 1.1° et d'un systeme de détection PDS (Phoswich Detector
System) avec une gamme d’énergie de 15-300 keV et un champ de vue de 1.3°. Le satellite
pouvait étre réorienté en 5—8 heures apres la localisation du sursaut pour pointer les NFI
en direction de la boite d’erreur et détecter un éventuel afterglow en rayons X.

Ces localisations rapides ont permis de démarrer la recherche d’éventuels afterglows a
la position du sursaut gamma quelques heures apres 1’alerte contre les plusieurs semaines
qui étaient souvent nécessaires avec BATSE associé au réseau IPN. De nombreuses contre-
parties de sursauts gamma furent observées en rayons X, optique et radio: ce fut une autre
grande découverte dans le monde des sursauts gamma. GRB970228 [26] fut le premier sur-
saut dont l'afterglow fut rapidement détecté. Les observations avec les NFI débuterent 8
h apres 'alerte du sursaut et une nouvelle source X fut détectée dans le champ de vue
de 'instrument, pendant cette observation il fut observé que le flux de la source avait
diminué. Deux jours plus tard, de nouvelles observations furent programmeées confirmant
la diminution du flux de la source. La figure 1.5 montre les deux observations séparées
d'une durée de deux jours. La diminution du flux suit une loi de puissance en ¢~13%0-1,
Ces observations furent largement confirmées par la suite par de nombreuses observations
de divers instruments.

Fic. 1.5 — Afterglow X du sursaut du 28 Février 1997 détecté par BeppoSAX. Cette image
montre les deuz observations faites a deux jours d’intervalle avec les instruments a faible champ
de vue (NFI) embarqués sur le satellite [26].

Les observations de BeppoSAX permirent aussi de déterminer rapidement le premier
redshift d’un sursaut gamma par deux techniques: grace a la détection de raies d’ab-
sorption dans les spectres des afterglows ou grace a 1’observation de la galaxie hote (tous

10



CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA

les sursauts qui ont un afterglow ont pu étre associés a des galaxies hotes). La mesure
du premier redshift revient au sursaut GRB970508 dont la valeur z=0.835 [93] déduite
des raies d’absorption fut longuement discutée et finalement tranchée par 'observation
quelques mois plus tard de la galaxie hote avec le Keck et le HST. Ce sursaut a aussi
la particularité d’avoir été le premier détecté en radio avec le VLA. L’observation par la
suite de raies d’émission provenant des galaxies hotes des sursauts permit de fournir aussi
des valeurs de redshifts tels que z=3.418 pour GRB971214 [78]. Apres ces déterminations
de redshifts plus aucun doute ne subsistait, les sursauts gamma étaient bien d’origine
cosmologique.

L’origine cosmologique des sursauts gamma admise, il fallut se rendre a 1’évidence que
ces sources étaient alors beaucoup plus lumineuses que ce qui était précédemment admis:
elles émettaient, en faisant I’hypothese aujourd’hui rejetée de rayonnement isotrope, entre
105" et 10°* erg en quelques secondes, ce qui correspond & peu prés & entre une et dix mille
fois ’énergie cinétique totale isotropique émise pendant ’explosion d’une supernova de
type explosif Ic ou II. Cette tres grande luminosité faisait des sursauts gamma les sources
les plus lumineuses de 1'univers pendant les quelques secondes de leur émission. Nous
verrons dans la partie 1.3.10 que la détection d’une cassure dans la plupart des afterglows
laisse supposer aujourd’hui que les jets émis lors du sursaut gamma sont collimatés dans
un cone plus ou moins étroit et non isotropes.

Le satellite HETE-2 lancé en Octobre 2000 contribua et contribue encore aujourd’hui
a la compréhension des sursauts gamma, entre autre grace a la localisation des sursauts
en temps réel qu’il fournit aux observateurs afin de détecter I’afterglow le plus rapidement
possible. HETE-2 permet donc de mieux comprendre les afterglows, les sursauts obscurs
(sursauts dont on ne détecte pas la contrepartie optique) et de faire le lien entre les super-
novae et les sursauts gamma. Ce dernier lien était prédit par les modeles. En effet, I’origine
cosmologique des sursauts confirmée, le phénomene résultait alors soit de la fusion d’un
systeme binaire compact soit de ’explosion d’une étoile massive, type supernovae mais
plus énergétique. Le lien entre les supernovae et les sursauts gamma fut définitivement
établi avec la détection par HETE-2 du “monster burst” GRB 030329 [137] dont 'after-
glow est a ce jour le plus étudié et dont on vit émerger le spectre de la supernovae (type
Ic) dans les jours qui suivirent le sursaut.

Apres avoir fait cet historique des sursauts gamma, je présente dans la suite de ce
chapitre les propriétés observationnelles de I’émission prompte telles qu’on les connaissait
avant le lancement de HETE-2.

Je ferai ensuite aussi un rapide rappel des propriétés des afterglows. Bien que 1’étude de
ce troisieme volet des sursauts ne rentre pas dans le cadre de ma these, un des principaux
objectifs de HETE-2 est de permettre la détection rapide des afterglows et c’est aussi le
phénomene dont on comprend le mieux le mécanisme d’émission.

J’aborderai finalement les modeles théoriques qui rendent compte des observations pour
I’émission prompte et 'afterglow. Et enfin je montrerai I'intérét des sursauts gamma dans
les autres domaines de 'astrophysique tels que la cosmologie, les hautes énergies etc...
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CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA

1.2 Caractéristiques observationnelles de I’émission prompte des
sursauts gamma avant HETE-2.

Les sursauts gamma, comme nous l'avons vu précédemment, sont des phénomenes
cosmologiques qui émettent une grande partie de leur énergie aux environs de 100 keV
pendant un tres bref instant. Durant cet instant ils éclipsent toutes les autres sources
gamma du ciel. Cette phase des sursauts gamma est ’émission prompte, c’est la phase
que l'on détecte en premier et c’est aussi celle qui permet de faire les localisations. Le
mécanisme d’émission responsable de cette phase reste cependant aujourd’hui encore mal
compris.

Grace a un échantillon de plus de 2000 sursauts en 9 ans, I'expérience BATSE a permis
de préciser les propriétés temporelles (déja décrites par les expériences précédentes) et
spectrales des sursauts gamma.

Les profils temporels peuvent présenter des structures tres simples a un seul pic par
exemple ou trés complexes et tres variables (figure 1.6). Les spectres en énergie sont eux
assez semblables, non thermiques, composés de deux lois de puissance, c’est le domaine ou
I’essentiel de I’énergie est émise qui differe d’un sursaut a ’autre. Celui-ci est compris entre
quelques keV pour les sursauts les plus mous et quelques MeV pour les plus énergétiques.
Cette grande diversité rend compliqué I'établissement de classes de sursauts. Cependant,
a partir des propriétés temporelles des sursauts, deux premieres classes, basées sur les
durées des sursauts (voir figure 1.2.2), sont depuis 20 ans admises, les sursauts courts
qui durent entre quelques milli-secondes et 1 a 2 secondes dont l'origine demeure encore
floue aujourd’hui et les sursauts longs (qui durent ~ 20s) qui semblent associés a des
effondrements d’étoiles massives et dont on a eu la preuve dernierement puisqu’un sursaut
a été directement associé a une supernova. Etrangement, HETE-2 n’a détecté que deux
sursauts courts contre une centaine de sursauts longs, ce qui n’est pas en accord avec
les pourcentages des expériences précédentes, BATSE a détecté environ 20% de sursauts
courts [75].

Dans cette section, je décris les caractéristiques observationnelles des sursauts gamma
telles qu’on les connaissait au moment ou j’ai débuté cette these, c’est a dire en septembre
2001. A cette époque HETE-2 fétait son premier anniversaire (il fut lancé en Octobre 2000)
et apres ses premiers débuts un peu laborieux, ’expérience fonctionnait correctement et
le premier redshift d’un sursaut de HETE-2 venait d’étre déterminé: il s’agissait de GRB
010921 dont le redshift fut déterminé a z = 0.45. Je commence par décrire les propriétés
temporelles de I’'émission prompte des sursauts gamma, la distribution des durées et les
caractéristiques spectrales. Je montrerai ensuite les relations qui ont été établies a partir
des observations.

1.2.1 Propriétés temporelles des sursauts gamma.

Les sursauts gamma sont des phénomenes qui présentent des profils temporels tres
diverses et des durées tres variables d’un sursaut a I'autre (quelques milli-secondes pour les
plus courts et plus de dix minutes pour les plus longs) tout en restant dans des gammes de
courte durée comparées aux échelles temporelles de I'ordre du milliard d’années souvent
employées pour décrire la plupart des phénomenes astrophysiques et cosmologiques.

En 1995, Fishman et al.[37] ont proposé la classification suivante a partir du catalogue
de BATSE. La plupart des profils peuvent étre analysés comme des successions de pics.
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CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA

La figure 1.6 montrent a partir d’exemples de sursauts gamma détectés par HETE-2 ces
différentes classes.

Les sursauts a un pic: ce sont des sursauts simples, d’une durée variant de 30 ms a
100 s. GRB 010921 est un exemple de sursaut & un pic bien défini, il a une durée? Ty = 24s
dans la bande 6-400 keV. Il existe une sous-classe particuliere de ces sursauts: les FRED
(Fast Rise Exponential Decay) pour lesquels le temps de montée est beaucoup plus court
que le temps de descente qui lui est exponentiel. GRB 030725 est un bel exemple de
FRED, le temps de montée est tres court de l'ordre de 5 s alors que le temps de descente
est plutot lui de 'ordre de 25 s. Les FREDs peuvent étre durs ou mous, et représentent
~ 7% de la totalité des sursauts détectés par BATSE [16].

Les sursauts & un ou plusieurs pics bien définis, lisses: ils présentent des
temps de montée et de descente similaires. GRB 020801 est un sursaut tres long d’une
durée Ty = 355 s dans la bande 6-400 keV on remarque que les deux pics ont une durée
identique de Ty = 150s dans la bande 6-400 keV. GRB 030329 fait aussi partie de cette
catégorie mais ses deux pics appartiennent plutot a la classe des FRED.

Les sursauts a émissions distinctes, a répétitions bien séparées: ces sursauts
présentent de longues périodes entre différents pics durant lesquelles aucune émission n’est
détectée. GRB 020305 est un des plus longs sursauts détectés par FREGATE avec une
durée de Ty = 250s dans la bande 6-400 keV. Il présente un premier pic qui dure ~ 30s
suivi ~ 180s apres du pic principal beaucoup plus important et qui dure ~ 60s.

Les sursauts tres irréguliers, chaotiques et pointus: cette derniere classe de
sursauts regroupe tous les sursauts compliqués, souvent longs avec de nombreux pics
étroits, intenses et de courte durée. GRB 020124 présente une courbe de lumiere de sursaut
irrégulier, il a une durée de ~ 80s dans la bande 6-400 keV et présente a peu pres 8 pics
distincts. Les 5 premiers sont facilement identifiables et durent entre ~ 2 et ~ 3 s chacun.

On remarque dans toutes ces courbes de lumiere, qu’il y a de nombreux pics intenses
et tres courts dans beaucoup de sursauts, plus la résolution temporelle de I'instrument
est bonne, plus on découvre des petites structures et de la variabilité a petite échelle.
C’est I'observation de cette petite échelle de variation qui fait intervenir dans la plupart
des modeles des objets tres compacts tels que les trous noirs et les étoiles a neutrons.
L’origine de cette structure temporelle sera discutée dans la section 4.1.3.

1.2.2 Durée des sursauts

La notion de durée dépend de I'intensité, du niveau du bruit de fond, et de la résolution
de l'expérience. L’expérience BATSE est celle qui détecta le plus grand nombre de sur-
sauts, c’est donc sur ses résultats statistiquement tres robustes que se basent les études.
La mesure de temps utilisée par BATSE est Ty, dans la gamme d’énergie 50-300 keV. La
durée d’un sursaut peut varier de 30 ms a 1000 s. Grace au grand nombre de sursauts
détectés par BATSE ainsi que ceux détéctés par I'expérience PHEBUS [33], il a pu étre
démontré qu’il existe une distribution bimodale de la durée des sursauts. Un pre-
mier groupe concerne les sursauts courts qui ont une distribution de durée centrée sur
0.2 s et un second groupe qui regroupe les sursauts longs dont la distribution est centrée
sur 20 s. La séparation entre ces deux types de sursauts se situe vers ~ 2s. La figure

2. c’est le temps durant lequel le nombre de coup augmente de 5% & 95% du nombre total de coup au-dessus
du bruit de fond dans une gamme d’énergie prédéfinie.
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1.2.2 montre cette distribution bimodale [75]. Les études faites sur les sursauts courts de
BATSE [75] et de PHEBUS [33] montrérent que leur distribution spatiale était isotrope
et inhomogene comme dans le cas de tous les sursauts détectés par BATSE. La raison de
I'existence de ces deux classes et 1’origine des sursauts courts restent cependant toujours
inconnues contrairement aux sursauts longs dont l'origine commence peu a peu a étre
comprise.

En ce qui concerne les sursauts de HETE-2, seulement 2 sursauts courts ont été détectés
sur les ~ 150 détectés jusqu’en Avril 2004 (je reviendrai sur la raison de cette non détection
et les caractéristiques des sursauts courts dans la section 3.4).
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Fi1G. 1.7 — Distribution bimodale de la durée des sursauts détectés par BATSE [15] en prenant
en compte le temps Tog. On distingue ici deux types de sursauts, les sursauts courts qui ont une
durée inférieure a 2s, centrée sur 0.2s et les sursauts longs qui ont une durée supérieure a 2s,
centrée sur 20s.

1.2.3 Caractéristiques spectrales

Bien que les sursauts présentent des caractéristiques temporelles tres diverses, il
semble qu’ils présentent tous des mémes propriétés spectrales. La particularité commune
des sursauts gamma est leur spectre d’énergie. Ce spectre non thermique est émis a
haute énergie: les photons détectés ont globalement des énergies supérieures a 50 keV.
Un spectre typique pour les sursauts de BATSE peut étre modélisé par deux lois de puis-
sance connectées de maniere continue en un pic d’énergie situé autour de 200 keV. Ce
modele a été introduit en 1993 par Band et al. [9] et appelé dans la suite modele de Band,
il est défini par les équations suivantes:

N(E) = A.Eve P/Eo pour E < E, x (o — 3) (1.1)
N(E) = Al(a- 5)Eo](a_ﬁ).6’3_QEﬂ pour E > E, x (o — [3)

ol « et [ sont les pentes des lois de puissance a basse et haute énergie. F, est relié au
pic d’énergie E, par la relation suivante: E, = E,(2 + «), défini pour § < —2. La valeur
de ce pic d’énergie E, est caractéristique des photons qui transportent le maximum de
I’énergie, et bien que la forme du spectre soit similaire pour la plupart des sursauts, c’est
cette quantité E, qui varie le plus significativement (figure 1.9).

Les spectres sont communément représentés en E?N(F) en fonction de I’énergie E (ou en
vF, ou F, est le flux spectral a la fréquence v). Ce choix de représentation a l’avantage
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de pouvoir mettre en évidence le pic d’énergie E, du sursaut. La figure 1.8 montre un
spectre typique de HETE-2/FREGATE, il s’agit du sursaut du 29 Mars 2003 dont les
parametres spectraux sont: « = —1.26, f = —2.28, E, = 67.7 keV. Il est important de
noter que ce modele est valable autant pour les spectres intégrés sur toute la durée du
sursaut que pour les spectres intégrés sur des intervalles de temps définis du sursaut.
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Fia. 1.8 — Spectre typique d’un sursaut gamma vu par HETE-2/FREGATE. Ce spectre est
celui du sursaut du 29 Mars 2003 dont les parameétres spectrauz sont: a = —1.26, = —2.28,
E, =677 keV.

Les valeurs mesurées des pentes sont typiquement comprises entre —3/2 et —2/3
(valeurs théoriques) pour « et entre —3 et —2 pour . L’énergie de cassure E,, pour
les sursauts de BATSE varie elle de moins de 100 keV a plus de 1 MeV. La figure 1.9
montre les différentes distributions de ces parametres pour les sursauts de BATSE [108].
Le nombre de spectres est 5500 pour la distribution de E, et de o, et 5253 pour f3. IIs
correspondent a des spectres intégrés sur des petits intervalles de temps.

Distribution du E,

La figure 1.9 a gauche montre la distribution du E, qui est étroite et centrée sur 200 keV.
En pointillés, est représentée la distribution des sursauts pour lesquels le spectre n’a pu
etre modélisé avec un modele de Band, parce que le parametre 5 n’est pas déterminé.
Cette distribution est aussi étroite, et centrée sur 200 keV. Dans le paragraphe suivant,
je montre que I’analyse des spectres des sursauts détectés par BeppoSAX et GINGA puis
ceux détectés par HETE-2 a montré que la gamme d’énergie couverte par le pic dénergie F,
des spectres est plus étendue que celle de BATSE, en particulier qu’elle s’étend a beaucoup
plus basse énergie jusqu’a quelques keV. Cette extension met en évidence une nouvelle
classe de sursauts gamma: les X-Ray Flashes (voir section 1.2.8). D’autres expériences
telles que EGRET (Energetic gamma Ray Experiment, instrument de plus haute énergie

16



CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA

a bord du satellite CGRO), MILAGRITO (prototype de MILAGRO, détecteur Cherenkov
installé pres de Los Alamos (USA) qui fonctionna en 1997-1998), ont aussi montré que la
gamme pouvait aussi étre étendue a de plus hautes énergies [53] pouvant aller jusqu’au
GeV.

Distribution de «

La figure 1.9 au centre montre la distribution du parametre a est étroite et centrée sur
—1. Nous verrons que les résultats de HETE-2 sont eux en accord avec les limites —3/2
et —2/3 prédites par les modeles mettant en jeu une émission synchrotron, contrairement
a celle de BATSE. Je discuterai ce point dans le chapitre 3.1.1.

Distribution de [

La distribution de 3, figure 1.9 a droite, prend en compte un nombre de spectres (5253)
inférieur aux 5500 précédent. En effet nous verrons aussi au chapitre 2.2.6 que dans de
nombreux cas, lorsque le pic d’énergie se trouve a la limite haute ou en dehors de la gamme
d’énergie de I'instrument, le parametre [ ne peut étre déterminé. Cette distribution, plus
large que les précédentes est centrée autour de la valeur § ~ —2.3.

Nous verrons dans le dernier chapitre de cette these comment les modeles expliquent les
propriétés spectrales de I’émission prompte des sursauts gamma.

600 F
500

10 100 1000 10000 =3 -2 — 0 3
ec ) ow Energy Power Law Index High Energy Power Law Index

F1G. 1.9 — Ces figures présentent les distributions des paramétres spectrauz E, (a gauche) et o
(au centre) pour 5500 spectres de BATSE [108] intégrés sur de petits intervalles de temps. A
droite, la distribution du paramétre B des 5263 spectres pour lesquels il a pu étre déterminé.

1.2.4 La relation durée-dureté

Une relation a été mise en évidence entre la durée des sursauts et la dureté de leur
spectre a partir des données de BATSE [75] et de I'expérience PHEBUS [33]. Cette relation
montre que en général, les sursauts courts sont durs.

La figure 1.10 montre cette relation pour les sursauts de BATSE. La dureté, ici définie
comme le rapport entre le nombre total de coups recus dans la gamma d’énergie 100-300
keV et celui recu dans la bande 50-300 keV, en fonction de la durée Tyy, durée pendant
laquelle 90% des coups dans la bande 50-300 keV est détectée. Les deux lignes en pointillés
correspondent a la dureté moyenne des deux classes de sursauts: les sursauts courts (< 2s)
et les sursauts longs (> 2s). La moyenne des sursauts courts, Hzy, ~ 1.49 + 0.08 est
supérieure a celle des sursauts longs, Hsy ~ 0.87 4+ 0.03.
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F1G. 1.10 — Relation durée-dureté pour les sursauts de BATSE [75]. La durée est une durée Ty
dans la gamme d’énergie 50-300 keV et la dureté Hso (Hardness Ratio) est le rapport entre le
nombre de coups total détectés dans la bande 3 (100-300 keV) et celui dans la bande 2 (50—
100 keV). Les deuz lignes en pointillés correspondent a la dureté moyenne des deuz classes de
sursauts: les courts et les longs.

1.2.5 L’évolution spectrale

Une grande majorité des sursauts montre une évolution spectro-temporelle du dur
vers le mou. La premiere caractéristique est la corrélation entre la dureté et le nombre
de coups, c’est a dire que les deux quantités augmentent et diminuent simultanément au
cours de I’évolution temporelle du sursaut. Plus un sursaut est dur plus son nombre de
coup est important [51]. La seconde caractéristique est 1’évolution de la dureté au court
du sursaut qui a tendance a diminuer en fonction du temps [99, 41]. Cette caractéristique
des sursauts gamma a été mise en évidence tres tot dans les années 80. Les données de
BeppoSAX permirent de définir de maniere clair cette évolution spectro-temporelle des
sursauts gamma [46]. Je montrerai dans le chapitre 3 que les sursauts détectés par HETE-2
présentent aussi cette caractéristique.

1.2.6 La corrélation entre la dureté et ’intensité

Cette corrélation positive a été mise en évidence des 1991 ([6], [94], [13]). La dureté
est définie comme un rapport entre un nombre de coups ou de fluence entre deux gammes
d’énergie différentes, une a plus haute énergie et 'autre a basse énergie. L’intensité peut
étre définie comme le nombre de coups ou la fluence dans la gamme d’énergie totale. Cette
relation montre que plus un sursaut est intense plus il est dur, c’est a dire qu’il émet plus
d’énergie dans la gamme haute que dans la gamme basse. Je montrerai dans le chapitre
3 que HETE-2 a confirmé cette corrélation tout en I’étendant a plus basse énergie.

1.2.7 Autres relations

Plusieurs autres relations ont été mises en évidence par I’étude des sursauts de BATSE
et BeppoSAX. Je cite dans ce paragraphe les principales (pour une description plus
complete des relations qui ont pu étre étudiées et que je ne mentionne pas ici, se référer
a la revue sur les sursauts gamma par Zhang et al.(2003) [148]).
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La relation entre la variabilité et la luminosité: La courbe de lumiere des
sursauts gamma peut étre définie aussi en terme de variabilité. Plus un sursaut a des
pics nombreux et bien définis plus sa variabilité est grande, par exemple, dans la figure
1.6, le sursaut GRB 020124 présente une tres grande variabilité avec 6-8 pics détectables
comparé a GRB 010921 qui lui a un seul pic. La variabilité a été définie par Reichart
et al.(2001) [109] en faisant la différence entre la courbe de lumieére du sursaut et une
version simple de courbe de lumiere. Les auteurs ont étudié 13 sursauts de BATSE, 5 de
KONUS, 1 de Ulysses et 1 de NERA. Les redshifts spectroscopiques, flux au maximum et
courbe de lumiere avec une bonne résolution étaient disponibles pour 11 de ces sursauts.
Ils trouverent que les sursauts les plus variables sont ceux qui ont une grande luminosité
isotropique intrinséque et ces deux quantités suivent la relation: L ~ V33, Cette relation
peut étre une indication sur la distance des sursauts gamma.

Relation entre time lag et luminosité: Il a été démontré pour certains sursauts
qui présentent des pics asymétriques que le maximum du pic se déplace dans le temps
selon les gammes d’énergie que I'on considere. En effet le maximum du pic apparait plus
tot dans les hautes énergies que dans les basses énergies et le pic s’élargit dans les basses
énergies. On peut alors calculer un décalage en temps ou time lag 7, qui est la durée
séparant deux maxima dans deux gammes d’énergie différentes. Norris et al.(2000) [98]
ont étudié les 6 sursauts de BATSE dont le redshift est connu. Ils ont montré qu’il existe
une relation entre ce time lag (entre les gammes d’énergie 25-50 keV et 100-300 keV) et la
luminosité isotropique au maximum (en unité de 105 erg.s™!): Lsz &~ 1.3 % (7/0.01s) 114,
Comme pour la relation précédente, le time lag peut étre un indicateur possible de la
distance des sursauts.

Relation entre time lag et variabilité: Si ces deux quantités sont chacune corrélées
indépendamment avec la luminosité, elles sont aussi corrélées entre elles. Schaefer et
al.(2001) [123] étudierent 112 sursauts de BATSE, ces quantités étant indépendantes du
redshift, ils montrérent que cette corrélation existait: V = 0.00217 %46, Cette relation
validait dans un meéme temps les deux précédentes.

La relation entre E, et la luminosité isotropique: Cette relation relie la valeur
de Ejeuree (énergie a laquelle est émis le maximum de la puissance du sursaut) dans le
systeme de la source avec I'énergie isotropique totale Ejg, 50 (en unités de 10%2 erg) émise
dans la gamme d’énergie 1 keV - 10 MeV: E, Egg’ﬁo'%. Elle a été mise en évidence par
Amati et al.en 2002 [2] avec les 12 sursauts de BeppoSAX qui avaient un redshift connu,
puis confirmée et étendue a plus basse énergie par ceux de HETE-2, je la détaillerai dans
la partie 3.2.4. Elle peut aussi étre une autre indication sur la distance des sursauts. Atteia
(2003) [8] a utilisé cette relation combinée avec les durées afin de proposer une relation
empirique permettant de déterminer une valeur indicative du redshift (pseudo redshift),
a partir des parametres spectraux, de la durée et des fluences dans différentes gammes
d’énergie.

Je montrerai dans le chapitre 3 les relations que nous avons obtenues ou confirmées
avec les données de HETE-2/FREGATE concernant les spectres intégrés sur toute la
durée du burst.

1.2.8 Les X-Ray Flashes

La détection de sursauts gamma qui ont une faible valeur de E, est montrée depuis plu-
sieurs années. Tout d’abord, en 1998, les données de GINGA montrérent qu'une fraction
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significative des sursauts gamma émettaient une fluence® importante dans la gamme des
rayons X (2-10 keV). Cependant ces résultats étaient a prendre avec précaution puisque
GINGA ne fournissaient pas les positions des sursauts gamma. Cette catégorie de sursauts
fut donc définitivement mise en évidence grace aux données du satellite BeppoSAX, en
2001 par Heise et al. 2001 [62] et Kippen et al. en 2002 [71].

Cette fraction de sursauts particulierement faibles que 'on nomma X-Ray Flashes* ne
pouvait étre détectée que par des instruments sensibles aux rayons X. GINGA et Bep-
poSAX contrairement a BATSE possédaient de tels instruments. Ces sursauts présentent
les mémes caractéristiques temporelles et spectrales que les sursauts de BATSE mais ont
la particularité d’émettre la plupart des photons en dessous de 50 keV et d’avoir une dis-
tribution de E, qui se situe a plus basse énergie que celle de BATSE [108]. Je décris dans
cette section les découvertes successives qui ont permi de définir précisément les XRFs:

1. En 1998, Strohmayer et al.[131] étudiérent 22 sursauts brillants détectés par GINGA.
La figure 1.11 de gauche montre la distribution du rapport entre la fluence X (définie
entre 2 et 10 keV) et la fluence 7 (fluence de BATSE: 50-300 keV). Une fraction
significative des sursauts a un rapport proche de 1. La moyenne de ce rapport est
de 0.24 pour I’échantillon complet et seulement de 0.07 si on ignore ces sursauts qui
présentent presque autant de fluence dans la gamme X que dans la gamme 7. La
figure de droite montre a en fonction de E, pour les sursauts de GINGA (en carré
plein) et 54 sursauts de BATSE (carré vide). Cette figure, bien que les positions
des sursauts ne soient pas connues, montre essentiellement que la distribution de
E, pour les sursauts de GINGA est plus large et s’étend a plus basse énergie que
celle de BATSE [108]. Les auteurs ont montré qu’il existait une catégorie au sein des
sursauts de GINGA qui étaient mous (en terme de rapport de fluence) et qui avait
un F, faible comparé aux sursauts de BATSE. Néanmoins, ce premier résultat était
a prendre avec précaution puisque les instruments de GINGA ne fournissaient pas
de position, il y avait alors une grande incertitude sur la fiabilité des résultats.

2. En 2001, Heise et al.[62] étudierent 39 “transients X rapides” détectés par Beppo-
SAX durant ses 5 années de fonctionnement. Les “transients X” sont des évenements
détectés par les instruments X qui durent entre plusieurs dizaines de secondes et
quelques heures. Sur les 39 étudiés par Heise et al., 17 avaient une durée comprise
entre 10 et 200s. Ils ont ainsi établi de maniere sure la découverte de sursauts par-
ticulierement faibles et définirent un XRF comme un sursaut détecté seulement par
la WFC (instrument X dont la gamme d’énergie est 2-25 keV) et non par le GRBM
(instrument gamma dont la gamme d’énergie est 40-700 keV). Les 17 sursauts sur
les 39 transients furent donc classés XRFs. Dans cet échantillon, 9 XRFs avaient
aussi été détectés par BATSE (voir le paragraphe suivant) ainsi que 16 GRBs nor-
maux détectés par la WFC. La figure 1.12 montre le rapport de fluence entre 2-10
keV et 50-300 keV pour les 10 XRFs (pour un de ces XRFs, la détection n’est pas
significatives dans BATSE) et 16 GRBs vus par BeppoSAX et BATSE. Elle met en
évidence une fraction significative (en rouge) de sursauts qui émettent la majeure
partie de leur énergie a basse énergie, caractéristique de la définition d’'un XRF. Les
auteurs montrerent aussi que les propriétés spectrales (excepté la valeur du E,) et
temporelles de ces sursauts étaient les mémes que celles des GRBs.

3. En 2002, Kippen et al.[71] étudierent les 10 XRFs, ainsi que 18 GRBs détectés

3. La fluence est le nombre cumulé de photons détectés dans une gamme d’énergie et un intervalle de temps
déterminés (flux intégré sur une durée).
4. Dans la suite les X-Ray Flashes seront notés XRFs
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F1G. 1.11 — Echantillon de 22 sursauts de GINGA étudiés par Strohmayer et al.(1998)[131]. La
figure de gauche montre la distribution du rapport entre la fluence X (2-10 keV) et la fluence vy
(50-300 keV). La figure de droite montre le paramétre o en fonction de E, pour les sursauts de
GINGA (en carré plein) et 54 sursauts de BATSE (carré vide).
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F1G. 1.12 - Rapport des fluences X (2-10 keV) ety (50-300 keV) pour les sursauts de BeppoSAX
qui ont aussi été détectés par BATSE [62].
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simultanément dans BATSE et la WFC de BeppoSAX afin de déterminer la nature
des XRFs. Ils ont étudié les spectres joints entre les deux instruments et confirmé que
les XRFs, ormis la valeur du FE,, présentaient les memes caractéristiques spectrales
(distributions de a et () et temporelles que les GRBs. La figure 1.13 de gauche
montre la distribution des £, pour ces sursauts et superposée en pointillé celle des
156 sursauts les plus brillants de BATSE [108]. On remarque que la distribution de
E, de BeppoSAX est plus large et s’étend a plus basse énergie que celle de BATSE.
Les XRFs ont pratiquement tous des valeurs de E, inférieures a 50 keV. La figure
de droite montre le E, en fonction du flux au maximum calculé sur 1.024 s. Elle
permet de dégager le méme résultat concernant E, et montre de plus que les XRF's
ont des flux au maximum plus faibles globalement que les GRBs.
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Fic. 1.13 — Echantillon de 18 GRBs et 10 XRFs détectés simultanément par BATSE et la
WFC de BeppoSAX [71]. La figure de gauche montre la distribution de E, avec en pointillés la
distribution des 156 sursauts brillants de BATSE [108]. Celle de droite montre E, en fonction
du flux au mazimum calculé sur 1.024 s.

Les plus faibles des sursauts détectés par le GRBM de BeppoSAX sont GRB 981226
[45] et GRB 990704 [35]. Ces sursauts ont des E, respectivement a ~ 50 keV et ~ 10 keV.

Ces études sur les XRF's détectés par BeppoSAX ont permis de donner une définition
précise des XRF's [61]:

— Ces sursauts émettent une fraction importante de leur énergie dans la gamme des
rayons X (2-10 keV) et une fraction faible dans la gamme des rayons 7 (50-300
keV).

— IlIs présentent des caractéristiques spectrales (a, ) et temporelles (durée) identiques
aux sursauts longs (ce point sera mis en évidence dans la section 3.3 qui traite de la
nature des XRFs détectés par HETE-2).

— Le seul parametre spectral différent est E, qui se situe a plus basse énergie, inférieure
a 50 keV.

Lorsque HETE-2 fut opérationnel fin 2000, cette classe de sursauts restait encore
mystérieuse, les scientifiques hésitaient entre des sursauts gamma a grand redshift ou une
classe de phénomenes différents. HETE-2, grace a sa gamme d’énergie recouverte par ses
deux instruments principaux (WXM et FREGATE: 2-400 keV) permit de montrer que
les X-Ray Flashes étaient issus du méme phénomene que les GRBs. Nous verrons dans la
section 3.3 les diverses caractéristiques de cette nouvelle classe.
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1.3 Les afterglows

Comme je I’ai mentionné au début du chapitre, ’ere des afterglows ne commenca
qu’avec l'expérience BeppoSAX. Certes, les localisations peu précises (5°) fournies par
BATSE pouvaient étre affinées grace au reseau IPN, mais cela prenait un temps considérable
de quelques jours a quelques semaines, rendant vaines les recherches de contreparties.
L’expérience BeppoSAX, quant a elle, fournissait en quelques heures des localisations
avec une précision de 3'. Elle transportait de plus a son bord les détecteurs X avec un pe-
tit champ, NFI (voir section 1.1) qui étaient capables de détecter directement afterglow
en X et de préciser la position.

Depuis 1997, des contreparties optiques ont aussi été observées et des redshifts ont
pu étre mesurés. L'ere des afterglows pouvait commencer et avec elle une énorme avancée
dans la compréhension des mécanismes mis en jeu dans I’émission des sursauts gamma.
Je consacrerai une seule importante section sur les afterglows. En effet cette phase des
sursauts gamma ne rentre pas dans le cadre de ma these, mais la contribution de HETE-2
a la compréhension de cette phase est telle que je trouve qu’il est important de la décrire
ici. La révolution des afterglows vient du fait qu’aujourd’hui, avec HETE-2, les positions
des sursauts sont fournies en temps réel avec une bonne précision (1’ & 10'), ce qui a permis
de détecter de nombreux afterglows et d’apporter de nombreux élements de réponse en
ce qui concerne les sursauts obscurs, les afterglows précoces, le lien entre sursauts gamma
et les supernovae, ’environnement des sursauts et de leur progéniteur, la cassure dans
I’émission de 'afterglow, et la spectroscopie a moyenne et haute résolution des afterglows.

Je vais donc commencer par faire un rapide résumé des afterglows détectés grace a
HETE-2 et je détaillerai ensuite chaque point.

1.3.1 Localisations de HETE-2

La localisation & bord de HETE-2 [113] se fait grace a la caméra X a grand champ
de vue appelée la Wide field X-ray Monitor, WXM et a une caméra X utilisant des CCD
optimisées pour la localisation, appelée la Soft X-ray Camera, SXC (pour les détails de
ces instruments voir la section 2.1). La WXM a un champ de vue de ~ 1.8 steradians,
une gamme d’énergie comprise entre 2 keV et 25 keV et fournit des localisations avec
une précision comprise entre 5 et 10" en temps réel. La SXC a un champ de vue de
~ 0.9 steradians, une gamme d’énergie comprise entre 0.5 keV et 10 keV et fournit des
localisations avec une précision de ~ 1’ en temps réel. Les localisations de HETE-2 sont
résumées au chapitre 2.4.2. Les paragraphes suivants résument les connaissances acquises
sur les afterglows détectés grace aux localisations de BeppoSAX et de HETE-2.

1.3.2 Propriétés globales des afterglows

Les afterglows couvrent une large gamme d’énergie incluant les rayons X, optique,
infra-rouge et radio. Dans chaque gamme d’énergie, la courbe de lumiere suit généralement
un comportement en loi de puissance [143]:

— lafterglow X, quand il est détecté, décroit dans presque tous les cas. C’est dans cette
gamme d’énergie que les premiers afterglows ont été découverts. Le spectre continu
est une loi de puissance fonction du temps et de la fréquence: F,(t,v) oc t*v° avec,
typiquement pour les indices de la loi de puissance, a ~ —0.9 et § ~ —1.4.



CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA

— lafterglow optique décroit lui aussi dans la plupart des cas, avec une croissance
initiale parfois observée dans certains sursauts comme GRB 970508 [105]. Avec
HETE-2, le pourcentage de sursauts détectés en optique est passé de 35% (pour
les sursauts de BeppoSAX) a 90%. Le spectre continu est aussi une loi de puissance
fonction du temps et de la fréquence: F,(t,v) x t%f avec o ~ —1 et 8 ~ —0.7.
Dans quelques sursauts, la courbe de lumiere devient encore plus raide apres un
break situé a un temps tp,..qx. Ce break achromatique est attribué a la présence d’un
jet relativiste, d’ou son nom jet break. Dans la plupart des cas, les observations de
I’afterglow optique commencent quelques heures apres le sursaut. Néanmoins dans 2
cas GRB990123 et GRB 021211 grace au bon fonctionnement des instruments et a
la rapidité de la localisation, I’afterglow visible a pu étre détectés dans les 100 s qui
suivirent le sursaut et montrait une rapide décroissance. Ces afterglows présentent
une composante supplémentaire avec un indice de loi de puissance ~ 2. Cette com-
posante serait la signature d’un choc en retour.

— lafterglow radio commence par croitre puis décroitre apres une période d’une dizaine
de jours. Il est détecté dans a peu pres la moitié des sursauts et peut étre suivi
pendant des mois voire des années suivant le sursaut avec une courbe de lumiere
décroissante.

La figure 1.14 montre des afterglows dans différentes gammes d’énergie, X, optique, infra-
rouge et radio.

De nombreux afterglows présentent néanmoins de nombreuses déviations autour de

cette décroissance en loi de puissance qui peuvent étre interprétées par différents phénomenes

tels qu’un environnement inhomogene, la signature d'un jet relativiste, 'apparition d’une
supernova.

La plupart des afterglows détectés ont permis l'identification de la galaxie hote du
sursaut et donc de déterminer les propriétés de celle-ci, telles que leur magnitude, redshift,
morphologie etc... Les galaxies hotes sont des galaxies normales, peu lumineuses
et a formation d’étoiles. La position de I'afterglow dans la galaxie coincide avec les
regions de formation d’étoiles des galaxies. La figure 1.15 montre la position du sursaut
GRB980425 dans sa galaxie. Le sursaut se situe dans un bras de la galaxie, région de
formation d’étoiles.

1.3.3 Les sursauts obscurs

Cette catégorie de sursauts appelée aussi dark GRBs ou encore sursauts sombres, a été
mise en évidence par BeppoSAX, elle regroupe comme son nom l'indique tous les sursauts
longs qui n’ont pas eu d’afterglows optique détectés, alors que les positions étaient fournies
rapidement par le satellite. Les premiers sursauts obscurs détectés par BeppoSAX sont:
GRB981226 [42], GRB990506 [134], GRB 970828 [58]. Plusieurs explications étaient et
sont encore discutées pour résoudre ce probleme. La premiere explication fait appel a des
sursauts a tres grand redshift, une seconde explique I’absence d’afterglow par le fait qu’ils
sont affaiblis par de la poussiere et une troisieme explication suppose que les sursauts ont
des afterglows intrinsequement tres faibles.

Les localisations en temps réel ou dans les minutes suivant le sursaut, fournies par HETE-2
ont permis de résoudre en partie le mystere des sursauts obscurs. En effet elles ont permis
d’identifier des afterglows dont la luminosité diminuait tres rapidement et qui auraient
pu étre classés comme sursauts obscurs si ils avaient été observés plus tard ou avec des
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afterglow X de GRB971214 détecté par BeppoSAX [5]

afterglow optique de courbe de lumieére de I'afterglow
GRB 030329 [122] optique GRB 030329 [145]
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Fia. 1.14 — Ezemples d’afterglows de sursauts gamma dans les différentes gammes d’énergie, en
X, optique, infrarouge et radio.
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Fi1G. 1.15 — Galazie du sursaut GRB980425 [48]. Le sursaut (fléche) se situe dans un des bras
de la galaxie. Les sursauts gamma sont localisés dans les régions de formation d’étoiles.

instruments plus petits.

La figure 1.16 montre I'afterglow de GRB 021211 qui a été détecté par RAPTOR

(RAPid Telescopes for Optical Response), un télescope optique a réponse rapide. L’af-
terglow a été détecté ~ 65s apres le sursaut [141], Palerte ayant été donnée 20s apres le
sursaut, avec une magnitude (Rc) de ~ 14. L’image suivante a été prise 9mn apres le
sursaut, on remarque que 'afterglow est déja passé en dessous de la limite de détection de
RAPTOR. Ces observations sont en accord avec celles effectuées par Chornock et al.[25]
qui vu l'afterglow passer d’'une magnitude 14.8 a 19.0 en 1h30.
La figure 1.17 montre I'afterglow de GRB 021211 (trait plein) comparé a d’autres sur-
sauts tel que GRB990123 (courbe pointillée en haut & gauche) [40]. On remarque que la
courbe de GRB 021211 est de ~ 3-4 magnitudes en-dessous de GRB990123 et des autres
sursauts. HETE-2 grace a ses localisations tres rapides a montré que les afterglows des
GRBs présentent une large gamme de comportements dans les moments qui suivent le
sursaut. Sans ces rapides détections de nombreux sursauts auraient été considérés comme
obscurs.

La troisieme explication a aussi été mise en évidence par HETE-2 avec la détection de
GRB 030115. L’afterglow de ce sursaut a d’abord été détecté en infra-rouge puis en optique
apres réanalyse des données. La courbe de lumiere de cet afterglow particulierement faible
n’est explicable que en supposant une extinction par de la poussiere et un grand redshift.
Le redshift de ce sursaut a effectivement été mesuré a z = 2.2 [64].

Les détections rapides de HETE-2 ont permis de détecter des afterglows qui décroissaient

tres rapidement et qui étaient plus faibles que ceux habituellement étudiés. Ceci explique
en partie la question sur les sursauts obscurs qui peuvent aussi étre expliqués par un
environnement poussiéreux de la source (GRB 030115) ou par des sursauts situés a tres
grand redshift.
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GRB021211 - optical detection by RAPTOR

image starting at:
t -1,=64.9 seconds t-1;=9 minutes

F1G. 1.16 — Afterglow de GRB 021211 détecté par le télescope RAPTOR [141] 65s et 9mn apreés
le sursaut.
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Fia. 1.17 — Courbe de lumiére de lafterglow optique de GRB 021211 (en trait plein) [40] com-
parée a d’autres sursauts. La courbe supérieure en pointillés représente celle de GRB9901235.
On remarque que la courbe de GRB 021211 se situe trés en-dessous des autres, ~ 4 magnitudes
durant toute la durée et aurait €té classé sursaut obscur si il n’avait pas €té détecté rapidement
et avec une bonne précision par HETE-2.

1.3.4 Les afterglows précoces

La détection rapide des positions des sursauts permet aussi d’étudier avec plus de
précision les quelques minutes qui suivent le sursaut. Ainsi revenons a la figure 1.17
qui montre 'afterglow de GRB 021211 comparé aux autres sursauts et entre autre a
GRB990123. Les deux courbes de lumiere de ces afterglows présentent dans les minutes
qui suivent leur détection une premiere composante qui n’est pas détectable dans les autres
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courbes de lumiere, du fait des observations qui débutent trop tard. En effet les afterglows
ont été détectés en moyenne entre 3h et 5h apres le sursaut, alors que GRB990123 et GRB
021211 ont été détectés au bout de 1 a 3 minutes. Cette composante se présente sous la
forme d’une décroissance initiale plus abrupte de pente ~ 1.8 et pourrait étre la signature
du choc en retour [40] (voir section 4.1.4).

Grace aux observations précoces apres le sursaut, on comprend mieux aujourd’hui
les afterglows, les mécanismes d’émission mis en jeu et la transition entre le sursaut et
I'afterglow.

1.3.5 Lien entre sursauts gamma et supernovae

i -
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Fia. 1.18 — La figure de gauche montre l’émergence du spectre de la supernova dans le spectre
de Uafterglow de GRB 030329 [89] et celle de droite [65], I’évolution du spectre de [’afterglow

pendant la dizaine de jours qui suivit la détection du sursaut.

Un lien existant entre les sursauts gamma longs et les supernovae type II (explosion
d’étoile massive) est supposé depuis quelques années. En effet, les sursauts longs seraient
produits par des effondrements d’étoiles tres massives semblables a celles qui sont a 1’ori-
gine des supernovae. Certains sursauts ont été directement associés a des supernovae tels
que GRB980425/SN1998bw. D’autres comme GRB980326, GRB970228, GRB 000911,
GRB991208, GRB990712, GRB 011121 et GRB 020405 ont montré dans leurs courbes de
lumiere des bosses qui peuvent étre expliquées par ’apparition d’une supernova.
Aujourd’hui la plus convaincante des signatures du lien entre sursauts gamma et Superno-
vae vient du monster burst, GRB 030329 détecté par HETE-2 qui est un des plus brillants
sursauts jamais détectés. Une heure et demi apres le sursaut, l'afterglow atteignait une
magnitude de 12, ce qui est pres de 3 magnitudes plus brillant que GRB990123 (voir
les discussions ci-dessus). Il a été possible de suivre I’émergence de la signature spectrale
d’une supernova dans le spectre de l'afterglow une dizaine de jours apres le sursaut. La
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figure 1.18 de gauche montre cette détection du spectre de la supernova. Pour mettre
la supernova en évidence, Matheson et al.[89] ont additionné le spectre de la supernova
SN1998bw (qui était associée au sursaut GRB980425) au spectre de l'afterglow de GRB
030329 5 jours apres le sursaut, le 3 avril. Ils ont ensuite comparé le résultat de I’addition
avec le spectre de 'afterglow 3 jours plus tard, le 6 avril (donc 8 jours apres le sursaut) et
ont confirmé du fait de la complete ressemblance entre les deux spectres qu’ils observaient
I'émergence d’une supernovae. La figure 1.18 de droite [65] montre 1'évolution du spectre
durant une dizaine de jours suivant le sursaut. Elle montre clairement le changement du
spectre qui petit a petit, laisse apparaitre celui de la supernova. Le spectre au ler Mai
2003 est comparée a celui de SN1998bw, la ressemblance entre ces deux spectres est sur-
prenante. La figure 1.19 de gauche, quant a elle montre I’évolution de la courbe de lumiere
de l'afterglow. Cette figure montre que les données sont en accord avec un modele d’af-
terglow auquel on a additionné la courbe de lumiere de la supernova SN1998bw. Le lien
entre GRB 030329 et la supernova SN2003dh (supernova de type Ic) a aussi été mis en
évidence par des prédictions de I’évolution de la couleur de I'afterglow due a la supernova
(figure 1.19 de droite).
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Days after March 29.4842 t{days after GRE 030329

Fic. 1.19 - GRB 030329: A gauche, I’évolution de la courbe de lumiére de [’afterglow en optique
dans les mois qui suivirent le sursaut [90]. A droite, prédictions des changements de couleurs de
Uafterglow dus a la supernova [147]

Le lien entre sursauts gamma et supernovae a donc été confirmé par la détection de
GRB 030329. Ce lien confirme de plus que les progéniteurs des sursauts longs sont sans
doute des étoiles tres massives.

1.3.6 L’environnement des sursauts et de leur progéniteur

La figure 1.20 montre la courbe de lumiere de I'afterglow de GRB 021004 [95]. Cette
courbe de lumiere présente des irrégularités par rapport a la loi de puissance attendue
selon les théories. Ces irrégularités peuvent étre expliquées par différents phénomenes:

— Un environnement de la source inhomogene.
— Un jet inhomogene émis lors du sursaut.
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— Des injections d’énergie répétitives dans le jet. Ces injections impliqueraient que de
I’énergie est encore injectée longtemps apres que I'émission prompte du sursaut soit
terminée.

15 T T IR | T T
L N
™ ST GRB 021004

—
[=3]
T
*

[uny
~
T
o~
o
1

H
[m4]
T
F‘if
|

C . E
Fo Palomear 48in (GON 1564) 2 ]

[ o Eyote ¢.3m (CCN 1566) LY

[ & Bisei 1.0m (GCN 1594) L2

[ O [0 2m (GCN 1587) @
C#r Nyrola 16in {GCN 15%0) =
I e NOT 2.5m (GCN 1573.1585,1587)

[ @ MDM 1.3m {GCN 1578,1583,160%,1618)
[= Loieno 1.5m (GCN 1603) i
[ & CHP 1.2m (GCN 1615) ]
[z ING 3.6m (coN 1607,%823)

R Magnitude
bl [as] —=
— [an) i}

fas]
[an]

e
0.01 0.1 1 10

Days after 2002 Oct. 4 12:06:13 UT

o
[oe]

Fi1a. 1.20 — Courbe de lumiére de lafterglow de GRB 021004 [95]

1.3.7 La cassure dans I’émission de P’afterglow: signature d’un jet relativiste
collimaté?

Dans de nombreux cas, une cassure dans la courbe de lumiere de I’afterglow est visible
et est appelée jet break. En effet cette cassure est supposée étre la signature d’un jet
relativiste collimaté. Selon le modele de fireball que je développerai a la fin de ce chapitre,
I’émission d’'une coquille sphérique en expansion et celle d’un jet relativiste sont similaires
aussi longtemps que 'observateur se trouve dans I'axe du jet et que le facteur de lorentz
est grand comparé 3 I'inverse de I'angle d’ouverture du jet v >> 6~!. Lorsque ~ diminue
et devient comparable & 7!, le cone d’émission synchrotron commence & s’élargir, et on
s’attend a voir une cassure dans la courbe de lumiere de ’afterglow a ce moment la, appelé
t;. La relation [120] est la suivante:

3/8 -3/8 ~1/8 1/8
t; 1 Eiso 1/8
0, = 0.057 ( —2 2 Tﬁ) il (L_g) rad  (1.4)
lday 2 10°%ergs 0.2 0.1em

ou Ejs, est 'énergie totale isotropique (avec I'hypothese d’une émission isotrope) f, est
'efficacité de conversion de I’énergie du vent en rayonnement gamma et est souvent prise
égale a 0.2, et n est la densité moyenne de I'environnement du sursaut.

1.3.8 Spectroscopie a moyenne et haute résolution des afterglows

Lorsque l'on peut détecter avec précision l'afterglow d'un sursaut gamma, il est
intéressant par la suite de faire de la spectroscopie. Le premier but de la spectroscopie
est de mesurer la valeur du redshift du sursaut en déterminant les systemes d’absorption
provenant de la galaxie hote. La spectroscopie permet aussi de sonder le gaz présent dans
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F1G. 1.21 — Spectre de l'afterglow de GRB 021004 [96]

la galaxie hote ainsi que celui composant le milieu environnant la source et sur la ligne de
visée.

La figure 1.21 montre le spectre de I'afterglow de GRB 021004. Maller et al.(2002) [96]
ont identifié dans ce spectre cinq systemes d’absorption a des redshifts de 1.3806, 1.6039,
2.2983, 2.3230 et 2.3292 en plus du systeme d’absorption associé a la galaxie hote qui
est a un redshift de 2.3351. La spectroscopie de I'afterglow est comparée a celle des QSO
(Quasi Stellar Object, les quasars) et les auteurs trouvent trois catégories de systémes:

1. Un systeme correspondant a la galazie hote qui sonde directement 1’environnement
du sursaut et peut donc nous donner des informations sur la galaxie hote comme sa
métallicité et les éléments qui la composent.

2. Des systemes éjectés qui ont pu etre accélérés vers nous par le sursaut et qui ont des
vitesses relatives importantes.

3. Des systemes qui sont sur la ligne de visée donc avec des redshifts inférieurs a celui
de la galaxie.

La spectroscopie joue dans la compréhension des sursauts gamma un role important.
C’est en effet par ces études que la galaxie hote du sursaut et ’environnement direct
de cette galaxie peuvent étre étudiés et nous fournir d’importantes informations sur la
nature de leur composition, leur distance et leur distribution. La spectroscopie permet,
en sondant l’environnement direct de la source de poser des contraintes sur la source
elle-meme.

1.3.9 Polarisation des afterglows

Il a été démontré dans certains cas que les afterglows des sursauts gamma étaient
polarisés. Dans la plupart des cas, le degré de polarisation était assez faible excepté dans
le cas de GRB 021004 et celui de GRB 030329 (figure 1.22). Cette détection est tres
intéressante: en effet la polarisation est la signature directe d’'un champ magnétique. Le
changement de ’angle de polarisation dans un afterglow peut étre di au jet relativiste qui
est collimaté. Si I’'observateur est décalé par rapport a la ligne de visée du sursaut, il verra
la polarisation changer regulierement. Le modele synchrotron [121] prédit un changement
d’angle de polarisation de 90° au moment du jet break.

Il faut néanmoins prendre avec précaution les conclusions tirées de l'étude sur la
polarisation, en effet il faudrait observer d’autres afterglows afin d’en tirer des conclusions
fiables, celles que j’ai mentionnées restant a confirmer. Ces études sur la polarisation des
afterglows, comme celle de la spectroscopie sont a préciser afin de pouvoir en tirer le
maximum d’informations, mais sont tres prometteuses.
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Fi1G. 1.22 — Figure montrant le degré P et I’angle 6 de la polarisation en fonction du temps pour
Uafterglow du sursaut GRB 021004 [84], les erreurs sont données a un sigma.

1.3.10 Un réservoir d’énergie standard?

J’ai fait remarqué dans la section 1.3.10 que les observations des courbes de lumiere des
afterglows laissent supposer que les jets mis en jeu sont collimatés. En utilisant la valeur
du time break (voir paragraphe ), on est alors capable de déduire 'angle d’ouverture
6;. L’énergie totale isotropique émise Ejs(7) que l'on mesurait lorsqu’un redshift était
déterminé, se retrouve alors diminuée d'un facteur f, = (1 — cost;) ~ 67/2. Frail et
al.(2001) [43] ont montré pour 17 sursauts dont le redshift est mesuré, que la vraie valeur de
I’énergie totale émise E, = f, E;s,(7y) apparait comme une quantité dont la distribution est
tres étroite, centrée autour de ~ 10°! erg (de I'ordre de 1'énergie émise par les supernovae).
La figure 1.23 montre la distribution de I’énergie totale isotropique Fjs,(7) en haut, et en
bas la méme énergie corrigée du facteur de “collimation”, E,. Alors que la distribution
de Ejs(7v) couvre ~ 3 ordres d’énergie, celle de E, apparait tres étroite et centrée sur
5% 10°° erg révélant une énergie dmise constante. Ce résultat fut confirmé par Bloom
et al.(2003) [17] qui étudierent un échantillon de 29 sursauts et trouverent une énergie
E, = 1.33 % 10°! erg: les sursauts longs semblent avoir un réservoir d’énergie standard.

Cette propriété est néanmoins a prendre avec précaution et doit étre confirmée. En
effet Berger et al. (2003) [15] ont montré dans certains cas, entre autre GRB 980425/SN
1998bw et GRB 030329/SN 2003dh, que la contribution de 1’énergie gamma & 1’énergie
totale émise est faible. Le reste de I’énergie totale émise viendrait de I’émission responsable
de l'afterglow optique et radio.

Les afterglows des sursauts gamma sont, aujourd’hui la phase la plus étudiée et la
mieux comprise. Elle permettra sans aucun doute, lorsqu’elle sera completement maitrisée
de mieux comprendre les deux autres mécanismes démission a I’ceuvre dans les sursauts
gamma: le moteur central et les chocs internes responsables de I’émission prompte.
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Fia. 1.23 — Distribution de l’énergie totale isotropique Eiso(y) en haut et corrigée du facteur
de “collimation” en bas E.. Alors que la distribution de E;s,(7y) couvre ~ 3 ordres d’énergie,
celle de E., apparait tres étroite et centré sur 5 * 10%9 erg [43]. Les fleches indiquent les limites
supérieures et inférieures pour cing sursauts.

1.4 Les modeles théoriques

Depuis la publication de la découverte des sursauts gamma en 1973, de nombreux
modeles théoriques ont été élaborés, basés jusque dans les années 1980 sur des modeles
d’étoile & neutrons galactiques. Aujourd’hui deux modeles sont principalement étudiés
pour expliquer les surauts gamma. Le premier est basé sur 'effondrement d’étoiles mas-
sives et le second sur la fusion de deux objets compacts (deux étoiles & neutrons ou une
étoile & neutrons et un trou noir) dans un systéme binaire compact.

Les modeles proposés pour expliquer les sursauts doivent étre en accord avec les
observations, et ils sont contraints aujourd’hui par:

Un site: Les résultats de BATSE et les valeurs de redshifts mesurés ont montré que les
progéniteurs des sursauts se situent a des distances cosmologiques.

Une source: Cette source doit étre suffisamment énergétique pour reproduire les inten-
sités observées a de telles distances. Le premier modele en accord d’un point de
vue énergétique est la fusion d’un systéme binaire compact composé de deux
étoiles a neutrons ou d’une étoile a neutron et d’un trou noir. Le second modele est
basé sur I’effondrement d’une étoile massive en association avec une éventuelle
supernova.

Dans tous les cas envisagés, la configuration résultante est celle d’un trou noir de
masse stellaire possédant un disque épais en rotation.

Un mécanisme d’émission: Ce mécanisme doit reproduire les échelles temporelles et
les spectres des sursauts observés. Le scénario (simplifié) pour les sursauts gamma
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se déroule en trois étapes principales (figure 1.24):

1. Un jet relativiste composé de photons, électrons/positrons et d’une petite frac-
tion de baryons, est émis a la suite de la fusion/effondrement, et produit un
vent relativiste qui transporte ’énergie sous forme cinétique.

2. Durant son expansion, les couches du vent relativiste ayant des facteurs de Lo-
rentz différents intéragissent entre elles et donnent lieu a des chocs internes qui
transforment ’énergie cinétique du vent en énergie de radiation principalement
par émission synchrotron. Ces chocs sont a 'origine de ’émission prompte du
sursaut gamma.

3. Le vent heurte ensuite le gaz environnant du milieu interstellaire® et produit
une onde de choc, le choc externe qui convertit 1’énergie cinetique restante en
radiation. Ces chocs correspondent aux contreparties observées, et comme dans
le cas des chocs internes, ils sont produits par émission synchrotron.

a Afterglow
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Y-rays
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F1a. 1.24 — Cette figure [54] présente les différentes étapes de I’émission d’un sursaut gamma. La
source est dans ce cas la, ’effondrement d’une étoile massive en un trou noir entouré d’un disque
épais. Un jet collimaté et relativiste est émis et peut étre modélisé par une succession de couches
de matiére ayant des vitesses différentes. Lorsque ces couches intéragissent entre elles (chocs
internes), elles émettent des rayons gamma de haute énergie, c’est [’émission prompte. Puis le
vent heurte le MIS (chocs externes), il y a alors émission de photons en X, optique, infrarouge et
radio, c’est Uafterglow. Ces deuz types d’émission sont essentiellement de I’émission synchrotron.

Dans cette section j'expose rapidement les éléments nécéssaires pour produire un
sursaut gamma. J’ai choisi de limiter cette description au modele dit des chocs in-
ternes/externes présenté ci dessus, qui est celui défendu par la majorité de la commu-
nauté. Je commencerai par décrire les différentes possibilités pour les sources. Puis je
présenterai les divers processus a I’ceuvre dans les chocs et les diverses étapes du proces-
sus. La description détaillée du mécanisme mettant en jeu de I’émission synchrotron et
des différents types de chocs sera présentée dans le chapitre 4.

1.4.1 Le moteur central

Dans la modélisation des sursauts, le processus qui reste le plus mystérieux est le
moteur central. Deux sources sont encore aujourd’hui d’actualité et étudiées par les

5. noté MIS dans la suite
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théoriciens, les étoiles massives et les systemes binaires compacts, les deux systemes ayant
la méme configuration résultante, un trou noir en rotation entouré d’un disque d’accrétion.

Des étoiles massives: sources des sursauts longs

Les sursauts longs (dont la durée est en moyenne une vingtaine de secondes) sont les
sursauts les plus étudiés car tous les afterglows détectés en sont issus. Il est pratiquement
admis que la majorité des sursauts longs sont émis a la suite de ’effondrement d’une étoile
massive: hypernova ou collapsar. Les afterglows sont effectivement situés en majorité dans
les bras externes des galaxies, lieux présentant une forte activité de formation d’étoiles,
nécessaire pour la présence d’étoiles jeunes et massives. Ces étoiles sont souvent situées
dans des nuages gazeux denses dans lesquels se trouvent une plus grande concentration de
métaux. Des signatures de ces métaux ont été détectées dans les spectres des afterglows
[110] confirmant le fait que les progéniteurs des sursauts gamma sont situés dans des
régions de formation d’étoiles et donc sont probablement des étoiles massives. Les sursauts
gamma seraient alors produits a la suite de I'effondrement de I’étoile directement en un
trou noir. L’effondrement d’une étoile est souvent associé a une supernova et on a alors
pensé que les sursauts gamma étaient dus & des supernovae ratées (effondrement qui
n’est pas suivi de I’éjection de I’enveloppe stellaire). Aujourd’hui, on sait que les sursauts
gamma sont parfois associés a des supernovae, la preuve directe vient de GRB 030329
(voir la section 1.3.5). Je rappelle que I'on a pu suivre dans le spectre de 'afterglow,
I"émergence du spectre de la supernova une dizaine de jours apres le sursaut (voir figure
1.19). La figure 1.24 montre un schéma possible d’un sursaut gamma généré a la suite de
I'effondrement d’une étoile massive.

Des systémes binaires: sources des sursauts courts?

Le cas des sursauts courts (dont la durée moyenne est de 0.2s) reste encore peu étudié,
effectivement aucun afterglow de sursaut court n’a encore été détecté, et sur la centaine de
sursauts détectés par HETE-2, la proportion de sursauts courts y est tres faible, de I'ordre
de 5 & 6%, comparée a celle observée par BATSE qui était de ~ 20% [103] (voir section
3.4). On pense aujourd’hui que les sursauts courts pourraient étre dus a la fusion d’un
systeme binaire compact formé soit de deux étoiles a neutrons soit d’une étoile a neutrons
et d'un trou noir. Ce systeme perd de I’énergie sous la forme d’ondes gravitationnelles et
fini par fusionner en un trou noir.

A la fin un trou noir

Quelque soit la source étudiée, le systéeme résultant est probablement un trou noir
central de masse stellaire en rotation entouré d’un disque épais de matiere. Il est donc
possible de laisser de coté la discussion sur la source initiale et d’étudier indépendemment
cette configuration intermédiaire qui est admise. De cette derniere, il ne reste plus que
deux sources d’énergie possibles: 'énergie gravitationnelle du disque (liée aux masses du
trou noir et du disque) et 'énergie de rotation du trou noir.

Différents mécanismes d’extraction de I'énergie d’accrétion et de rotation du trou noir
ont été considérés.

— Un premier mécanisme met en jeu les neutrinos dans le cadre d’une accrétion catas-
trophique autour du trou noir. Le mouvement d’accrétion fait chauffer le disque qui
rayonne alors des neutrinos et anti-neutrinos. L’énergie est ensuite injectée dans la
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matiere via I’annihilation de ces particules le long de I’axe du systeme. Ce mécanisme
est tres peu efficace et pourrait plutot présenter de I'intéréet dans le cas des sursauts
courts.

— Le second mécanisme fait intervenir un fort champ magnétique ancré dans le disque.

Un vent magnétisé est produit et peut injecter un fluz de Poynting® dans ’écoulement.

— Un troisieme mécanisme extrait 1’énergie de rotation du trou noir dans un champ
magnétique par le mécanisme de Blandford-Znajeck ™.

Dans tous les cas, l'identification du contenu du fireball et du mécanisme engendrant
I’émission prompte des sursauts gamma devrait permettre de comprendre le mécanisme
a 'origine du vent relativiste et la nature de la source.

1.4.2 Le mécanisme d’émission

Je présente dans cette section le déroulement du phénomene qui engendre les sur-
sauts gamma. Cependant je ne rentrerai pas dans les détails, cette partie étant étudiée
précisément dans le dernier chapitre de ma these.

Le trou noir résultant soit de I'effondrement de I'étoile massive, soit de la fusion du
systéme binaire compact émet une quantité d’énergie considérable, E ~ 10%'erg sous la
forme d’un jet de matiere ultra-relativiste. Nous verrons dans le chapitre 4.1 comment
les théoriciens arriverent a un concensus concernant la nécessité d'un vent relativiste. Ce
jet est un plasma opaque constitué principalement de photons, d’électrons, de protons
en quantité plus ou moins négligeable selon les modeles. Ce jet est initialement opaque
avec une profondeur optique importante due a la diffusion photon-photon et a la création
de paires eTe™. L’énergie interne est ensuite convertie en énergie cinétique et le vent
s'é¢tend de maniere adiabatique dans le milieu environnant la source. Lorsque le vent
devient transparent, trois types de chocs se produisent pour former 1’émission prompte et
I’afterglow:

Chocs internes: le vent peut étre modélisé par des couches successives qui ont des
masses et des vitesses différentes. Les vitesses® des couches sont relativistes, de
I'ordre de I' ~ 100. Au moment ou les couches les plus rapides rattrapent les
couches les plus lentes, il se forme une onde de choc qui se propage vers ’avant
et libere I’énergie du choc sous forme d’émission synchrotron. [’émission synchro-
tron est produite par les électrons du vent qui ont des vitesses relativistes et évoluent
dans le champ magnétique. Les électrons accélérés par le choc émettent des photons
de hautes énergies lors de leur interaction avec le champ magnétique ou lorsqu’ils
sont freinés. Ce sont ces photons que 'on détecte avec les satellites et qui forment
I’émission prompte. Ces photons sont détectés par les instruments avec des énergies
typiques d’une centaine de keV.

Choc externe: lorsque le vent progresse, il intéragit avec le MIS et est ralenti petit a
petit en émettant des photons par émission synchrotron. C’est cette émission que

6. Le flux de Poynting a travers une surface S délimitant un volume V est égale & la variation de puissance
induite par le champ electrométique dans le volume V.

7. Le mécanisme Blandford-Znajeck est le mécanisme d’extraction d’énergie d’un trou noir en rotation rapide.
L’énergie de rotation du trou noir peut s’échapper et étre transférée aux jets de matiere, lorsque le trou noir se
trouve dans un champ magnétique suffisamment puissant pour exercer un effet de frein.

8. T est le facteur de Lorentz I' = 1/4/1 — v2/c? que l'on introduit lorsque v la vitesse de I'objet étudié n’est
plus négligeable devant c la vitesse de la lumiere.
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I’on désigne comme l'afterglow. Les photons sont émis avec des énergies inférieures
a ceux émis lors de ’émission prompte et sont détectés par les instruments dans les
gammes d’énergie X, optique, infra-rouge et radio.

Choc en retour: lorsque le vent intéragit avec le MIS, il se forme un choc vers I'avant
(Pafterglow) et un vers l'arriére qui intéragit ensuite avec les couches du vent relati-
viste les plus lentes. Ce choc a été intégré aux modeles lorsque les observations ont
montré une composante supplémentaire dans la courbe de lumiere de I'afterglow au
tout début de son émission.

Ces trois types de chocs et les mécanismes d’émission seront étudiés plus en détails
dans le chapitre 4.

1.4.3 Différents modeles:

D’autres modeles sont aujourd’hui défendus par les théoriciens, on peut citer par
exemple le modele des chocs externes et le modele des cannonballs.

Modeles des chocs externes: comme son nom l'indique, ce modele [92] ne met en jeu
que les chocs externes, c’est a dire que I’émission prompte et ’afterglow sont émis lors
du choc du vent relativiste avec le milieu interstellaire. Plus précisément, I’émission
prompte est produite par la forte décélération du vent. La variabilité observée dans
les courbes de lumiere des sursauts gamma est en faveur du modele des chocs in-
ternes. Cependant, elle pourrait étre due aussi a un comportement intermittent de
la source. Les contraintes sur les échelles de temps d’injection de 1’énergie par la
source sont cependant tres importantes pour pouvoir observer la variabilité.

Modele des cannonballs: ce modele [32] est basé sur 'hypotheése que les sursauts gamma
(émission prompte et afterglow) sont associés dans tous les cas a I'explosion d’une
supernova. A la suite de l'explosion, 'objet compact résultant émet des boulets
relativistes de matiere, les cannonballs. Ces boulets atteignent ensuite 1’éjecta de
matiere émis lors de I’explosion de la supernova et lors du choc, ils émettent des
rayons gamma. La figure 1.25 illustre ce modele.

Effondrement d’une étoile a4 neutron en une étoiles de quarks: dans ce modele,
Berezhiani et al.(2003) [14] considérent I'effondrement d’une étoile a neutron, non
en trou noir, mais en une étoile plus compacte dans laquelle sont confinés des quarks:
étoiles de quarks. Tls introduisent 1'idée selon laquelle le temps de vie d’une étoile a
neutron métastable est comparable au délai existant entre ’explosion de la super-
nova et du GRB. Ils montrent ainsi qu’ils peuvent facilement obtenir des sursauts
semblables aux observations.

1.5 Interét scientifique des sursauts gamma

Astrophysique de ’extréme:

Les sursauts gamma sont, apres le Big Bang, les phénomenes ultra-relativistes les plus
énergétiques de 1'univers. Ils apparaissent comme le cas le plus extreme d’éjection relati-
viste par un trou noir accrétant. Ils jouent donc un role essentiel dans la compréhension
des mécanismes présents autour des trous noirs. En ce qui concerne leurs vitesses ultra-
relativistes, elles sont nettement supérieures (I' > 100) a celles observées dans les micro-
quasars et blazars (I' ~ 20) et permettent donc d’explorer des régimes hydrodynamiques
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F1G. 1.25 — Schéma illustrant le modéle des cannonball [32], dans lequel les sursauts gamma
sont associés a des supernovae. L’objet compact résultant de la supernova émet des boulets de
matiere relativistes qui vont ensuite intéragir avec l’éjecta de la supernova et émettre des rayons
gamma.

présents dans aucun autre type de source.

Accélérateurs de particules:

On a détecté dans certains sursauts des photons qui avaient des énergies supérieures
au GeV. On pense aussi que les sursauts sont susceptibles d’accélérer des particules
ultra-énergétiques (10! eV), qui donneraient comme sous-produits des neutrinos ultra-
énergétiques (10'* eV) que I'on détecte sur terre en tant que rayons cosmiques de tres haute
énergie et dont la provenance reste aujourd’hui encore mystérieuse. Cette hypothese n’est
pas déraisonnable lorsque 1'on sait qu’une quantité plus ou moins importante de baryons
est susceptible de faire partie du vent relativiste et donc peut étre accélérée comme les
électrons.

Rayonnement Gravitationnel:

Avec les énergies émises par les sursauts gamma, les sources des sursauts gamma pour-
raient aussi émettre des ondes gravitationnelles que l'on cherche a détecter aujourd hui.
Parmi les deux sources des sursauts gamma envisagées aujourd’hui: I'effondrement d’étoile
massive et la coalescence d’objets compact, c’est cette derniere configuration qui semble
la plus prometteuse. Les ondes gravitationnelles pourraient étre formées a la suite de la
fusion du systéeme binaire compact, modele envisagé dans le cas des sursauts courts, et
donc étre détectées dans le cas des sursauts les plus proches.
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Galaxies lointaines:

La détection des galaxies hotes des sursauts gamma a grand redshift et leur étude
spectroscopique permet de contraindre les modeles de galaxies lointaines. Elle permet
aussi de mesurer le taux de formation d’étoiles et d’étudier le milieu interstellaire a des
ages tres reculés dans le temps.

Cosmologie:

Les distances auxquelles les sursauts gamma sont émis font d’eux d’excellents phares
pour sonder les conditions qui prévalaient a des époques extréemement reculées dans le
temps. Les sursauts gamma longs sont associés a des explosions d’étoiles et ces dernieres
sont a priori formées tres tot dans 'univers a z ~ 20 (époque de la réionization). On
s’attend donc a découvrir des sursauts a des redshifts tres grands. De plus ces sursauts
a grands redshifts sont détectables, en effet contrairement aux quasars, la luminosité des
sursauts ne diminue pas aussi rapidement avec la distance. On s’attend donc a mesurer
des sursauts jusqu’a des redshifts de ~ 12 pour les afterglows et ~ 15— 20 pour 1’émission
prompte. Le sursaut qui a le redshift mesuré le plus grand (GRB 000131 & z = 4.5) ne
présente pas de différences significatives dans la luminosité de son émission prompte et
de D'afterglow comparé aux autres sursauts. Les sursauts gamma a grand redshift, si ils
existent seront de bons traceurs de l'univers primordial. Entre autre grace a leur détection,
on devrait pouvoir contraindre le taux de formation d’étoiles a grand redshift. De plus,
les étoiles massives sont sources de métaux et donc la spectroscopie d’afterglows lointains
pourrait permettre de comprendre I'univers a des époques tres lointaines (réionization)
en calculant des taux de métallicité sur la ligne de visée, et dans le milieu environnant de
la source. En effet 'afterglow “éclaire” le milieu environnant et les systemes présents sur
sa ligne de visée.

Depuis maintenant 30 ans qu’ils ont été découverts, les sursauts gamma restent encore
mal compris et sont potentiellement porteurs de nombreuses découvertes qui pourraient
permettre une meilleure compréhension de I'univers lointain. La mission HETE-2 que je
décris dans le chapitre suivant a contribué de maniere importante a la compréhension de
ses phénomenes, mais il faudra encore attendre plusieurs années avant de voir leur impact
sur d’autres sujets scientifiques.
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Chapitre 2

Analyse des données de
FREGATE/HETE-2

Mon travail de these est principalement fondé sur I’étude de 1’émission prompte des
sursauts gamma. L’émission prompte a la caractéristique d’étre détectée dans la gamme
d’énergie couvrant les rayons X et gamma. Le satellite d’observation des sursauts gamma
HETE-2 transporte & son bord l'instrument FREGATE, construit par le Centre d’Etudes
Spatiales des Rayonnements a Toulouse. L’outil principal de ma these est donc constitué
par les spectres des sursauts détectés par FREGATE dans sa gamme d’énergie s’étendant
de 7 keV a 400 keV. Un des principaux intérets de HETE-2 est la présence a son bord,
outre FREGATE, de deux autres instruments X, la caméra X a masque codé, la Wide field
X-ray Monitor (WXM) et la caméra X utilisant des CCD, la Soft X-ray Camera (SXC).
La WXM couvre une gamme d’énergie de 2 keV a 25 keV. En mettant en commun les
données de FREGATE et de la WXM, on obtient des spectres couvrant une large gamme
d’énergie de 2 keV a 400 keV. Le résultat principal de HETE-2 concernant 1’émission
prompte est la confirmation de P’existence des XRFs et la mesure de 1’étendue
des distributions des différents parameétres spectraux (ces points font I’'objet du
chapitre 3).

Dans ce chapitre, je décris dans un premier temps les caractéristiques de la mission
HETE-2 en insistant sur I'instrument FREGATE. Dans un second temps, j'explique le
traitement des données de FREGATE et de la WXM, qui partant des données brutes
permet d’obtenir les spectres et les parametres spectraux. Je présente ensuite 1’analyse
complete d’un sursaut a titre d’exemple et enfin je présente les résultats des ajustements
spectraux des sursauts gamma détectés par HETE-2. L’interprétation de ces résultats fait
I’objet du chapitre suivant.

2.1 L’expérience HETE-2

Les deux principaux objectifs de la mission HETE-2 sont la distribution instan-
tanée des positions des sursauts gamma et ’observation multi-longueur d’ondes
des sursauts gamma. Cette premiere caractéristique permet a la communauté astrono-
mique d’effectuer des suivis rapides des afterglows. Ces objectifs sont réalisables grace aux
différents instruments présents a bord du satellite HETE-2. Le détecteur de rayons gamma
(FREGATE) et les deux détecteurs de rayons X (WXM et SXC) couvrent ensemble une
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gamme d’énergie s’étendant de 1 keV a 400 keV. Les deux détecteurs X sont équipés
d’un systéeme de masques codés permettant une localisation précise (20" a 1') des sursauts
gamma. Les coordonnées des sursauts sont calculées instantanément a bord puis trans-
mises aux télescopes au sol au moyen d’un réseau international: le systeme GCN (Gamma
ray burst Coordinate Network). Le délai tres court entre la détection et la distribution des
données permet de réagir rapidement et d’obtenir des observations des afterglows dans
des temps tres courts.

La mission HETE-2 fut précédée par un premier programme HETE-1 approuvé par
la NASA en 1989. Le satellite équipé de trois instruments principaux (détecteurs de rayon
gamma, X et caméras CCD d’'Ultra-Violet proche) fut lancé le 4 Novembre 1996 avec le
satellite Argentin SAC-B sur une fusée Pégasus. Malheureusement 1'étape de libération
des deux satellites ne fonctionna pas et ils furent définitivement perdus dans les jours qui
suivirent.

Malgré ce premier échec, I'importance de la mission pour I’étude des sursauts gamma,
les rapides progres et avancés dans la compréhension de ces phénomenes, et le cotit accep-
table de HETE furent des arguments convaincants pour que la NASA donne son accord
en faveur de la construction d’'un second satellite. La construction de HETE-2, dont le
lancement était prévu a la fin de 'année 1999 commenca alors en 1997. Les observa-
tions de sursauts gamma en 1997 par le satellite Beppo-SAX et les instruments au sol
montrerent que I'on attendait plus d’émission dans la gamme des rayons X mous que dans
Iinfra-rouge ou I'optique. L’équipe décida donc de remplacer les 4 caméras optique initia-
lement sur HETE-1 par quatre caméras CCD, deux sensibles aux rayons X mous et deux
optiques. HETE-2 fut lancé avec succes le 9 Octobre 2000 par une fusée Pégasus (photo
2.1) et fonctionnera probablement jusqu’au début de 'année 2005. HETE-2 sera arrété
apres avoir fonctionné simultanément avec le futur satellite dédié aux sursauts gamma,
SWIFT, dans le but de vérifier la calibration et le bon fonctionnement de ce dernier.

Dans cette partie je décris le satellite HETE-2 et les différents instruments a bord
puis je listerai les différents évenements transitoires détectés par HETE-2.

2.1.1 Description de la mission

L’expérience HETE-2 [113] est une collaboration internationale dirigée par le Massa-
chusetts Institute of Technology (MIT), dont le responsable (PI Principal Investigator) est
George R. Ricker. La liste suivante présente les différents laboratoires qui ont participés
au programme ainsi que les scientifiques qui ont contribué a la définition de la mission ou
a l'exploitation des données:

— Massachusetts Institute of Technology, Center of Space Research (MIT /CSR), aux
Etats-Unis.
Le MIT est l'institut principal responsable du programme. Il a la responsabilité
du controle du satellite. C’est dans cet institut qu’ont été construites les caméras
optiques et X de la SXC.
George R. Ricker (PI), Geoffrey Crew, John P. Doty, Al Levine, Roland Vanderspek,
Joel Villasenor, N. Butler,

— The Institute for Chemistry and Physics (RIKEN), au Japon.
L’équipe de RIKEN a fournit le détecteur de rayon X, la WXM.
Masaru Matsuoka, Nobuyuki Kawai, Atsumasa Yoshida, T.Sakamoto, Y. Shirasaki,
M. Suzuki, T. Tamagawa, K. Torii, Y. Nakagawa, R. Satoh, Y. Urata, T. Yamazaki
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Fi1Gc. 2.1 — Photo d’un lanceur Pégasus sous son avion porteur qui mis sur orbite HETE-2 avec
succes le 9 Octobre 2000

and Y. Yamamoto.
— Le Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements (CESR), a Toulouse.
Le CESR a fournit le détecteur de rayon gamma, FREGATE.
Gilbert Vedrenne, Michel Niel, Jean-Francois Olive, Michel Boer, J-P Dezalay.
— Le Laboratoire d’Astrophysique, de Toulouse.
Jean-Luc Atteia, C. Barraud.
— The Los Alamos National Laboratories (LANL): Edward E. Fenimore, Mark Galassi,
T. Donaghy.

— The University of Chicago: Donald Q. Lamb, Carlo Graziani.

— The University of California, Berkeley Space Sciences Laboratory (SSL): Kevin Hur-
ley, J. Garrett Jernigan.

— The University of California, Santa Cruz (UCSC): Stanford Woosley.
— Consiglio Nazionale delle Ricerche (CNR), Italie: Graziella Pizzichini.
— Centre Nationale d’Etudes Spatiales (CNES), Toulouse France: Jean-Luc Issler.

— Ecole Nationale Supérieure de 1’Aéronautique et de I'Espace (Sup’Aero), Toulouse,
France: Christian Colongo

HETE-2 est un satellite d’observation en orbite équatoriale avec une inclinaison de
1,9 degrés, un périgé a 595 km et une apogée a 635 km. La partie gauche de la figure
2.2 outre le fait qu’elle permet de visualiser I'orbite de HETE, indique les positions des
différentes stations au sol avec lesquelles le satellite communique. Il existe deux sortes de
stations, les stations principales (en gros carré sur la figure) qui sont au nombre de trois
et qui servent au rapatriement des données et les stations secondaires (en petits carrés)
qui permettent au satellite de transmettre les informations relatives aux déclenchements
telles que le type de déclenchement, le temps et la position de I’évenement.

La direction de pointage de HETE-2 est anti-solaire avec un décalage pouvant aller
jusqu’a 50 degrés (figure 2.2 a droite) et le satellite est donc soumis a un cycle jour-nuit. En

42



CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONNEES DE FREGATE/HETE-2
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Fic. 2.2 — La figure de gauche montre la localisation de HETE-2 le 3 juin 2004. On peut vi-
sualiser son orbite autour de la terre et distinguer les différentes stations disséminées le long
de ’équateur. Le point et les limites représentent le soleil et la limite jour nuit. Le schéma de
droite explique le cycle jour nuit de HETE-2 di a la position anti-solaire du satellite.

SXCumiie of

Fic. 2.3 — Ces deuz figures montrent a gauche HETE-2 dans son ensemble et a droite vu du
dessus. On peut distinguer les trois instruments, FREGATE, la WXM, la SXC, ainsi que les
panneauz solaires.

effet, lorsque HETE-2 regarde la terre et ne peut pas détecter de sursauts dans son champ
de vue, les instruments sont éteints et les batteries se rechargent via des panneaux solaires.
Puisque HETE-2 est pointé anti-solaire, son champ de vue dérive le long de I’écliptique
a un taux d’environ un degré par jour, couvrant ainsi annuellement une grande partie du
ciel (figure 2.4 de gauche).

HETE-2 est un petit satellite dont les dimensions sont un metre en hauteur et un
demi-metre de diametre. La figure 2.3 montre une vue d’ensemble du satellite a gauche
et une vue du dessus a droite sur laquelle on peut distinguer les trois instruments dédiés
a I’étude des sursauts gamma:

1. Les quatre détecteurs de rayons gamma constituant FREGATE (FREnch GAmma
TElescope), sont sensibles aux photons de 6 a 400 keV avec un champ de vue de
4 stéradians (la figure 2.4 a droite montre les différents champs de vue des instru-
ments). FREGATE avertit en temps réel de la détection d'un sursaut gamma et
mesure les variations temporelles ainsi que les spectres des différents évenements
détectés.
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Fia. 2.4 — La figure de gauche représente le champ de vue de HETE-2 le 5 Juin 2001 dérivant
le long de écliptique et celle de droite les différents champs de vue des trois instruments (le
4 juin 2004): en noir FREGATE, en bleu et rouge plein la WXM et en pointillé la SXC. Les
points représentent les positions des différentes sources X et gamma connues.

2. Situés au centre du satellite, les deux gros détecteurs de rayons X a grand champ de
vue de la WXM (Wide field X-ray Monitor) sont sensibles dans la gamme d’énergie
de 2 a 25 keV avec un champ de vue de 1.8 stéradians. La WXM a une bonne
résolution en énergie et fournit une localisation en temps réel des sursauts gamma a
10" d’arc.

3. Les deux caméras CCD de la SXC (Soft X-ray Camera) sont sensibles aux rayons
X mous dans la gamme d’énergie de 0.5 a 10 keV avec une tres bonne résolution en
énergie, une localisation a 1’ d’arc et un champ de vue de 0.9 ster.

Lorsqu’un sursaut est détecté, toutes les informations sont transmises dans un pre-
mier temps aux stations puis au centre de controle de HETE-2 au MIT et enfin les coor-
données sont distribuées en temps réel aux observateurs grace au réseau GCN (figure 2.5
de gauche). Si les coordonnées du sursaut ne sont pas précises, elles peuvent étre affinées
grace a l'Inter-Planetary-Network (IPN) qui récupeére les coordonnées des différents satel-
lites en activité et calcule les positions par triangulation. La figure 2.5 de droite illustre la
méthode: chaque paire de satellite (S1 et S2 par exemple) fournit un anneau des directions
possibles d’arrivée du sursaut dont le centre est défini par le vecteur formé par les deux
satellites, et dont le rayon dépend de la différence entre les temps d’arrivée divisée par la
distance entre les deux satellites. En utilisant les données de plusieurs satellites, on est
alors capable de fournir des coordonnées précises aux observateurs.

2.1.2 FREnch GAmma ray TElescope: FREGATE

FREGATE [7] est constitué dun boitier électronique et de quatre détecteurs iden-
tiques, I'instrument a un poid de 14 kg et consomme une puissance électrique de 9 watts.
Contrairement aux autres instruments de HETE-2, FREGATE ne peut pas localiser les
sursauts, le seul moyen de reconnaitre si un sursaut est dans le champ de vue est de com-
parer les coups dans les différents détecteurs. Je décrirai cette méthode dans le chapitre
3.5. Les quatre détecteurs ont une surface identique de 40 ¢m?, ce qui fait une surface
totale de 160 cm? et un grand champ de vue (4 stéradians). FREGATE couvre une gamme
d’énergie comprise entre 6 keV et 400 keV, son seuil en énergie est donc assez bas. Un
détecteur est constitué d’un cristal Nal dopé au Thalium (de 71 mm de diameétre et 10
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[THE “ TRIANGULATION" METHOD]

Fi1G. 2.5 — La figure de gauche schématise le réseau GCN [12] et celle de droite la méthode de
triangulation utilisée par 'IPN [66] pour calculer les positions des sursauts a partir de plusieurs
satellites.

mm d’épaisseur) et d’un photomultiplicateur (voir figures 2.17). Le cristal est recouvert
par une fenétre de Beryllium de 0.8 mm d’épaisseur qui le protege de la lumiére ambiante
et conserve la sensibilité a basse énergie (la transmission de la fenétre est supérieure a 65%
a 6 keV). Les modules eux sont en partie recouverts par un blindage constitué de plomb,
de tantale, d’étain et de cuivre. Ce bouclier absorbe les photons des sursauts qui arrivent
avec un angle supérieur a 70° et protege FREGATE des rayonnements qui arrivent sur
le coté ou sur l'arriere des détecteurs tels que les sursauts solaires. Les détecteurs et leur
électronique ont une résolution temporelle de 6.4s et un temps mort de 10us. Ils pointent
dans la méme direction et fonctionnent indépendemment les uns des autres. Deux sources
radioactives de Barium 133 sont utilisées a bord pour la calibration des détecteurs. Ces
sources émettent deux raies d’émission a 81 keV et 356 keV avec une période de 10.5 ans.
Il existe deux modes de fonctionnement des détecteurs: le mode continu, pendant lequel
les données sont recueillies en permanence et le mode burst, qui suit un déclenchement.
Ce mode fournit un résumé des déclenchements ainsi que les données spectrales et tem-
porelles de tous les photons qui proviennent du sursaut.

Quatre bandes d’énergie ont été définies pour les détecteurs de FREGATE:

bande A: 6-40 keV

bande B: 6-80 keV

bande C: 32-400 keV

bande D: > 400 keV

L’électronique de FREGATE génere 6 types de données. Les données hk et spy sont
générées en permanence, les th et sp sont générées pendant la nuit lorsque le détecteur
fonctionne et les données tr et ph sont générées lorsqu’il y a un déclenchement:

1. Données “housekeeping” hk qui sont produites en continuité et qui précisent 1’état
des détecteurs (température, tension).

2. Données spy: elles produisent un fichier qui décrit le mode de fonctionnement de
I'instrument (mode OFF, ON, BURST).

3. Un historique du comptage (données th) dans les quatre bandes d’énergie de FRE-
GATE avec une résolution temporelle de 160 ms. Ces données sont produites lorsque
les détecteurs fonctionnent: la nuit. La figure 2.6 en haut a gauche représente les
données th pour GRB 030725.
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4. Les spectres en énergie répartis dans 128 canaux (données sp) pour chaque détecteur.
Ces données sont produites lorsque les détecteurs fonctionnent: la nuit. Chaque
spectre a une durée de 5.24 s. La figure 2.6 en haut a droite montre un exemple
de courbe de lumiere pour les données spectre (128 canaux). On remarque que
la résolution temporelle est nettement moins précise que pour les autres types de
données. Néanmoins la résolution spectrale permet de produire des spectres conti-
nuellement pour tous les types d’évenements détectés par FREGATE.

5. Les donnée tr donnent un résumé complet d’un déclenchement, précisent les détecteurs
qui ont déclenché, la gamme d’énergie, I'intervalle de temps, le temps du déclenchement.

6. Les données photons (données ph) sont produites a chaque déclenchement pour
chaque détecteur et sont constituées de 65 000 photons par détecteur, caractérisés
par leur temps d’arrivée et leur énergie. Les spectres en énergie sont répartis dans
256 canaux et la résolution temporelle est de 6.4us. La figure 2.6 du bas illustre
ce type de données. Dans ce cas, les photons sont regroupés par paquets de 200
dans toute la gamme d’énergie. Ce type de données, produites seulement dans le cas
d’un déclenchement, permet d’obtenir une excellente résolution tant en temps qu’en
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Fia. 2.6 — Ces figures montrent les courbes de lumiére des trois différents types de données
générées par FREGATE pour le sursaut GRB 030725. Elles correspondent toutes d une durée
de ~ 100-200 s, intégrée dans toute la gamme d’énergie (pour les données sp et ph). En haut d
gauche les données th provenant de l’historique de comptage avec une résolution temporelle de
160 ms. En haut a droite les données spectres sp avec une résolution temporelle de 5.24s. En
bas les données photons ph constituées de tous les photons regroupés par paquets de 200.
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Déroulement typique d’un déclenchement de FREGATE

Le déclenchement se fait dans deur gammes d’énergie: la bande B (6-80 keV) et la
bande C (32-400 keV), et sur quatre intervalles de temps At: 20ms, 160ms, 1.3s et 5.2s.
Un déclenchement a lieu lorsque le taux de comptage mesuré pendant At dépasse d’un fac-
teur k les fluctuations dues au bruit mesuré en moyenne pendant At durant les dernieres
T secondes. T et k sont des parametres ajustables, T' ~ 30s et k est compris entre 4 et
18.
Lorsqu’un déclenchement a lieu, FREGATE commence & enregistrer les données ph. L’en-
registrement s’arréte soit lorsqu’une durée de 80s apres le déclenchement est atteinte soit
lorsque le nombre de photons enregistrés par détecteur depuis le déclenchement atteint
56 000 (65000 — 8000). En effet, 8 000 photons par détecteur sont mémorisés avant le
déclenchement.
A chaque orbite les données enregistrées sont rapatriées au MIT via les trois stations
primaires en relation avec HETE-2.

2.1.3 La Wide field X-ray Monitor WXM

La WXM est située au centre du satellite (figure 2.3 de droite). C’est I'instrument qui
fournit les positions instantanées des sursauts gamma [68]. Elle est constituée de quatre
compteurs proportionnels (PSPC) associés a deux masques codés unidimentionnels situés
187 mm au-dessus des PSPCs. Les masques sont constitués d’aluminium (0.5 mm) plaqué
d’or (50.8 um). Il y a deux unités de compteurs appelées caméra X et caméra Y qui ont
chacune deux PSPCs (XA XB pour la caméra X et YA YB pour la caméra Y). L’orien-
tation de la caméra X est perpendiculaire a celle de la caméra Y et les localisations dans
les deux unités sont déterminées séparément. Un PSPC est constitué de trois fils d’anode
en fibre de carbone de 10um de diametre et de 120 mm de longueur. Le compteur est
divisé en une couche supérieure avec les trois anodes et une couche inférieure appelée
couche veto. Cette couche permet de distinguer les particules chargées des photons X. Les
compteurs sont remplis de 97% de xenon et 3% de dioxyde de carbone. Une fenétre de
beryllium de 100um est placée devant le détecteur.

La WXM sert aussi a la détection des sursauts gamma. Il existe 68 criteres de déclenchement
avec des intervalles de temps variant de 80ms a 27s et des seuils de déclenchement variant
de 4.7 a 8 sigma.

L’électronique de la WXM génere comme dans le cas de FREGATE 6 types de données:

1. Données “housekeeping” hk qui sont produites en continuité et qui précisent 1’état
de la structure, la température, tension de ’électronique de bord (équivalentes aux
données hk de FREGATE).

2. Données RAW définissent 1’'état de I'instrument et la calibration en énergie.

3. Un historique du comptage (données th) dans quatre bandes d’énergie 2-5 keV, 5-10
keV, 10-17 keV et 17-25 keV avec une résolution temporelle de 1.2s (équivalentes
aux données th de FREGATE).

4. Données POS donnent I’histogramme des positions dans deux gammes d’énergie
(2-7 keV et 7-25 keV) avec une résolution temporelle de 6.6s.

5. Les spectres en énergie (données PHA) pour chaque fil d’anode. Chaque spectre a
une durée de 4.9s (équivalentes aux données sp de FREGATE).

6. Les données photons (données TAG) sont produites a chaque déclenchement. Les
photons sont enregistrés avec leur temps, énergie et position (équivalent aux données
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ph de FREGATE avec la position en plus).

Lorsqu’un sursaut déclenche FREGATE ou la WXM, deux histogrammes des positions
des caméras X et Y pour les régions temporelles du signal et du bruit de fond sont extraits
puis la soustraction des deux régions est comparée aux modeles de simulation Monte Carlo
a tous les angles d’incidence. Lorsque le rapport signal sur bruit est suffisamment grand,
le meilleur ajustement est alors obtenu pour les coordonnées du sursaut. Les coordonnées
de la WXM sont ensuite converties en coordonées célestes en utilisant les informations sur
laltitude du satellite. L’erreur sur les positions calculées a bord est de 10" et de 6’ pour
celles calculées au sol. Malheureusement, un disfonctionnement de la fenétre de Be (sans
doute due a une micrométéorite ou a des débris spatiaux) a causé la fuite du gaz de la
caméra YB en janvier 2003. La caméra a été perdue, diminuant I'efficacité de la WXM.

2.1.4 La Soft X-ray Camera SXC

La SXC est l'instrument qui fournit une position plus précise des sursauts gamma
[138]. Elle est constituée de caméras CCD sensibles a 'optique et aux rayons X et de
masques codés unidimensionnels fins (faits de 99% d’or avec de ’acier). Le masque se
trouve a 95 mm au-dessus des CCD, il est constitué de 2100 éléments de 45um chacun.
Suite a une augmentation de la densité d’oxygene atomique a l'altitude de vol de HETE-
2, causée par d’intenses sursauts solaires, les filtres plastiques protégeant la SXC furent
endommagés, et la moitié de chaque CCD n’est plus protégée du rayonnement visible. La
SXC ne fonctionne donc plus durant les phases brillantes de pleine lune.

La procédure de localisation des sursauts est limitée a la région fournie par la WXM. La
précision des localisations fournies par la SXC est de 1’ en temps réel et 50” a bord (contre
6’ pour la WXM).

2.1.5 Eveénements détectés par HETE-2

HETE-2 observe le ciel dans une gamme d’énergie qui s’étend de 2 keV a 400 keV.
Son objectif principal est la détection et la localisation dans un délai tres bref des sursauts
gamma. Pour cela, il faut pouvoir différencier rapidement un sursaut gamma des autres
particules susceptibles de déclencher les instruments. Je présente dans cette partie les
différents évenements transitoires, autre que les sursauts gamma, observés par HETE-2.
La plupart de ces évenements sont tres intéressants a étudier, d’ou l'utilité des données
sp qui fournissent des spectres continument.

Les Soft Gamma Repeaters SGRs

Les SGRs sont une classe a part de sources transitoires de haute énergie. Ce sont des
étoiles a neutrons fortement magnétisées, ou magnétars. Ces magnétars ont des périodes
de forte activitée qui durent de quelques jours a quelques mois. Durant ces périodes, ils
émettent entre quelques sursauts et plusieurs centaines de sursauts dans toutes les direc-
tions (la fréquence peut atteindre jusqu’a plusieurs sursauts par heure). On connait au-
jourd’hui ~ 5 sources de SGRs: SGR 0525-66, SGR 1801-23, SGR1627-41, SGR 1900+14
et SGR 1806-20, seulement les deux dernieres ont été observées par HETE-2. Les sur-
sauts des SGRs durent typiquement quelques diziéemes de seconde, présentent une tres
forte variabilité et comme les GRBs n’ont pas de courbe de lumiere typique. La figure
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2.7 montre par exemple la courbe de lumiere de deux sursauts de SGR 1900414 détectés
par FREGATE a quelques jours d’intervalle. Le sursaut de gauche détecté le 28 juin 2001
est caractérisé par un pic large qui dure 0.25 s avec une forte variabilité a petite échelle.
Le sursaut de droite, détecté le 2 juillet 2001, se caractérise plutot par une montée tres
rapide et une décroissance plus lente avec une forte variabilité a petite échelle. Ce sursaut
dure ~ 4 s et c’est le plus important détecté par FREGATE.
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FiG. 2.7 — sursauts émis par SGR1900+14 a quelques jours d’intervalles.

Les observations de FREGATE ont montré que les spectres des SGR sont ajustables
par un modele composé de deuz lois de corps noir, dont la premiere a une température
typique de KT} ~ 4 keV et la seconde de kT, ~ 10 keV. La figure 2.8 montre le spectre en
énergie en E2N(E) du sursaut du 2 juillet 2001 provenant de SGR 1900+ 14. Ce spectre
est parfaitement ajustable par deux lois de corps noir de températures k7T; = 4.4 + 0.1
keV et kT; = 9.9 £ 0.3 keV. Il faut aussi noter que les SGRs émettent la plupart de leur
énergie en-dessous de 150 keV alors que les sursauts gamma peuvent émettre pour les plus
énergétiques jusqu’a quelques MeV. Les sursauts des SGRs sont donc différentiables des
sursauts gamma par leur position qui est connue, leur courbe de lumiere et leur spectre.
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Fia. 2.8 — Spectre en énergie du sursaut de SGR 1900+1} du 2 juillet 2001. Ce spectre est
ajustable par un modéle composé de deux lois de corps noir de température kT, = 4.4 £ 0.1 keV
et kTo =9.94+0.3 keV.

Ceci est un résultat important sur les SGRs, qui a pu étre mis en évidence par I’'étude
des données de HETE-2 [101]. De plus, la seconde loi de corps noir pourrait étre associée
a un fireball a la surface de I’étoile a neutrons qui aurait un rayon de ~ 5 — 6 km et une
température typique de ~ 11 keV.
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La bonne résolution spectrale de FREGATE et sa gamme d’énergie étendue per-
mettent donc d’étudier précisément d’autres phénomenes de haute énergie que les sursauts
gamma.

Les sursauts X: X-Ray Bursters

Les sursauts X contrairement aux sursauts gamma proviennent de sources connues
et leur mécanisme d’émission est bien compris. Les premiéres sources de sursauts X (ou
bursters X) ont été découvertes dans les années 1960 par des missions américaines. Depuis,
de nombreuses expériences les étudient: RXTE, XMM, CHANDRA ... Les bursters X les
plus lumineux de la galaxie sont liés a des étoiles a neutrons. Ces objets ultra-compacts
sont le résidu de I’évolution des étoiles massives. Lorsque I'étoile a neutrons se trouve dans
un systeme binaire serré, la matiere du compagnon est attirée par le résidu compact vers
lequel elle tombe progressivement en spiralant, formant un disque d’accrétion. L’énergie
gravitationnelle est telle au voisinage de 1’étoile a neutrons que la matiere y est chauffée
a des centaines de millions de degrés. Ces objets sont ainsi visibles jusqu’a la limite du
domaine vy (100 keV).
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Fi1c. 2.9 — Figure présentant une carte du ciel en rayons X sur laquelle on remarque que les
sources X sont réparties sur le plan galactique.

Ces sources X sont extremement variables. Lorsque la matiere tombe enfin sur I’étoile
a neutrons, elle est chauffée, et émet des rayons X de plus basse énergie. Dans certains
cas, cette matiere accumulée a la surface de 1’étoile peut donner lieu a un phénomene de
fusion thermonucléaire explosive, conduisant a une émission X tres intense mais de courte
durée d’environ une dizaine de secondes: c’est ce phénomene que 'on appelle sursaut X.
Les sources X suivent une distribution de type galactique groupée vers le centre de la
galaxie comme le montre la carte de la figure 2.9 a droite.

Le mécanisme principal conduisant a 1’émission de rayons X est le rayonnement ther-
mique d'un gaz tres chaud. Si ce gaz est opaque a son propre rayonnement, le spectre en
énergie est continu et lisse et caractérisé par un spectre de corps noir.

Les sources de sursauts X, par leurs variations temporelles rapides, sont détectées et
déclenchent FREGATE et la WXM. Néanmoins, les sursauts X (XRBs) sont différentiables
des sursauts gamma par leur position qui est connue, leur courbe de lumiere et leur spectre.
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Fia. 2.10 — Courbe de lumiére & gauche du sursaut X du 4 février 2001: XRB01020/. Ce sursaut
est particulierement brillant et provient de la source 4U0614+091. Son spectre en énergie est
montré a droite. Le spectre est ajustable avec un modéle de loi de corps noir.

Les sources X galactiques: SCO X-1

Il existe, en plus des bursters X, de nombreuses sources galactiques de rayons X.
Ces sources sont connues et étudiées depuis longtemps par les mémes missions citées
dans le paragraphe précédent. Scorpius X-1 (SCO X-1) est la source de rayons X la plus
puissante du ciel apres le Soleil. Située dans la constellation du Scorpion, a une distance
d’environ 9000 années-lumiere de la Terre, elle a été découverte par un des premiers vols
de fusées scientifiques, en juin 1962. Elle est présente dans le champ de vue de FREGATE
de Avril a Juillet. La figure 2.11 montre la courbe de lumiere de FREGATE dans les
bandes A et C pendant la période d’activité de SCO X-1. Cette forte activité est visible
dans les trois dernieres orbites de la bande A, mais on peut remarquer qu’elle n’a aucune
influence sur les hautes énergies (bande C). En raison de cette activité, et afin de limiter
les déclenchements dus a SCO X-1, les seuils de déclenchement de FREGATE dans la
bande B sont augmentés lorsque SCO X-1 est dans le champ de vue.
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Fia. 2.11 — Courbe de lumiére de FREGATE durant 9 orbites dans deuz gammes d’énergie, en
haut la bande A (640 keV) et en bas la bande C (30-400 keV). Durant cette période, SCO X-1
présente une forte activité qui est clairement visible dans les 3 derniéres orbites. On peut aussi
remarquer que SCO X-1 n’a aucune influence dans les hautes énergies (courbe du bas). Les trois
pics courts dans les orbites 2 et 3 dans la bande A sont des X-Ray Bursts.
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L’Anomalie Sud Atlantique SAA et I’Anomalie Equateur

La terre est entourée par un champ magnétique dipolaire, qui piege les particules
ionisées le long de lignes de champ magnétique. Ces lignes sont confinées dans une cavité,
la magnétospheére de la terre qui forme des ceintures de radiation ou ceintures de van Allen
dans lesquelles les particules sont piégées. La ceinture intérieure, située entre environ ~
400 km et 10000 km, contient principalement des protons avec des énergies de plus de 10
MeV et des électrons piégés apres les grandes éruptions solaires. C’est une population assez
stable mais sujette a des perturbations occasionnelles dues aux orages géomagnétiques,
et qui varie avec le cycle solaire de 11 ans. Il existe néanmoins une region au-dessus de
I’'Océan Atlantique au large de la cote brésilienne ou, en raison du décalage entre les
axes géographiques et magnétiques de la terre, la ceinture intérieure atteint une altitude
minimum d’environ 250 kilometres. Pour les satellites ayant des orbites inclinées entre 35
et 60 degrés et des altitudes de quelques centaines de kilometres, cette singularité, appelée
Anomalie de I’Atlantique Sud (SAA) devient importante. En effet les satellites traversent
alors périodiquement cette zone et sont ainsi a chaque passage, pendant quelques minutes
exposés a un flux plus important de rayonnement, rayons cosmiques, particules chargées
qui peuvent alors atteindre les couches basses de I’atmosphere. Les détecteurs sensibles a
ces particules chargées sont donc régulierement arretés lors des passage au-dessus de la

SAA.

,
3x10%

01

F1a. 2.12 — A gauche, l'image de l’endroit relatif de la SAA déterminé par les données du satellite
ROSAT [125] . A droite, différentes courbes de lumiére de FREGATE, dans lesquelles on peut
distinguer les signatures des électrons et des protons capturés lors du passage au-dessus de la
SAA. La courbe supérieure est représentée dans la bande B. Les grands pics visibles dans cette
bande sont dus auz électrons capturés quelques instants avant que FREGATE ne détecte les pics
dus auz protons de I’Anomalie de I’Atlantique Sud dans la bande D (courbe du bas).

Le cas de HETE-2 est différent puisque son inclinaison n’est que de 1.9 degrés. On
détecte néanmoins facilement ces passages au nord de la SAA. La figure 2.12 de droite
montre la courbe de lumiere dans la bande B (en haut) et D (en bas). Le signal dans la
bande D montre les signatures des protons de la SAA. La courbe du haut présente quant
a elle des pics qui ne sont pas dus a la SAA mais aux électrons détectés quelques instants
avant de rentrer dans la SAA au moment du passage dans les ceintures de radiation [133].
Ces évenements ont 'air de dépendre fortement de ’activitée solaire. Ils restent cependant
encore mal compris et comme les protons de la SAA, ils sont susceptibles de déclencher
FREGATE ou la WXM.
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L’activité solaire

Le 28 octobre 2003, une des plus puissantes éruptions solaires a été observée et a
provoqué une tempéte magnétique qui a atteint la Terre le lendemain. Cette éruption
solaire a émis un jet massif de particules (protons et électrons) voyageant a environ 2 000
km/seconde qui ont provoqué un orage radio dans l'ionosphere s’étendant de 50 km a
quelques centaines de kilometres d’altitude. Ces particules ont été détectées par HETE-2
qui a vu son nombre de coups regus augmenter considérablement. La figure 2.13 de gauche
présente le nombre de coup détectés par FREGATE dans la gamme d’énergie 7-80 keV
pendant cette période de forte activité comparé a un jour “normal” a droite. On peut
remarquer que pendant la période d’activité le nombre de coups a atteint ~ 65000 coups
par seconde alors que typiquement, FREGATE détecte dans cette gamme d’énergie un
nombre moyen de 1300 coups par seconde.
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Fia. 2.13 — Nombre de coups détectés par FREGATE dans la gamme d’énergie 7-80 keV, a
gauche pendant la forte activité fin Octobre 2003 due a une puissante éruption solaire comparée
a une activité normale a droite.

Les hautes tensions de FREGATE sont éteintes a chaque orbite durant le day time,
lorsque HETE-2, dans sa configuration anti-solaire, regarde la terre. Cependant a certaines
occasions, il est intéressant d’avoir la terre dans le champ de vue de HETE. Le seuil de
déclenchement relativement bas de FREGATE le rend alors sensible aux sursauts solaires
diffusés par I'atmosphere terrestre. Il arrive aussi de détecter de tels sursauts en début
ou en fin d’orbite. La figure 2.14 montre un sursaut solaire détecté par HETE-2. On peut
remarquer que pendant cette période les hautes tensions n’étaient pas mises en veille et
on observe donc a chaque orbite I'occultation de la terre.

L’activité solaire peut donc provoquer des perturbations importantes sur les courbes
de lumiere enregistrées par HETE-2 et déclencher les différents instruments.

Les parasites

Certains déclenchements peuvent étre dus a des parasites dans les détecteurs ou a des
fluctuations statistiques du bruit de fond. Il arrive que certaines fluctuations soient assez
importantes pour déclencher HETE-2.
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Fia. 2.14 — Un sursaut solaire diffusé par Uatmosphére terrestre et détecté par HETE-2
2.2 Traitement des données

Apres avoir vu le fonctionnement de HETE-2 et de ses divers instruments, je présente
le traitement des données de FREGATE. Je commence par une introduction générale de
I’analyse spectrale en astronomie X et 7, ainsi qu'une description générale d’un détecteur
type FREGATE et de son fonctionnement. Je présente ensuite le traitement que l'on

applique aux données brutes afin qu’elles soient exploitables par le logiciel de traitement
spectral XSPEC.

2.2.1 Astronomie X et v

L’astronomie des rayons X de haute énergie et des rayons 7 est aujourd’hui qualifiée
d’astronomie de I'extréme. Extréme parce que les énergies des photons X et 7 les rendent
difficilement détectables lorsque leurs énergie sont, souvent supérieur a 30 keV. Ces pho-
tons, issus pour la plupart d’émission de nature non-thermique (synchrotron, compton-
inverse...), ont des énergies telles qu’ils sont difficilement observables. Tout d’abord parce
que notre atmosphere constitue un écran totalement opaque au rayonnement gamma,
puis parce leurs énergies sont tellement grandes que la matiere les percoit plus comme des
projectiles que comme une onde que 'on peut réfléchir ou focaliser.

Les intéractions:

Les interactions physiques des photons gamma avec la matiere, permettant de les détecter
sont diverses, et dépendent de I’énergie des photons. Entre quelques dizaines de keV et
quelques MeV, ce sont I’effet photoélectrique et la diffusion compton qui sont dominants,
et a plus haute énergie la création de paires. Ce dernier effet ne rentre pas en compte dans
les détecteurs de FREGATE dont la gamme d’énergie est comprise entre 6 et 400 keV.

Effet photoélectrique: Un photon gamma incident interagit avec un électron d’une
orbitale interne d’un atome du milieu, I’électron (appelé photo-électron) est expulsé
avec toute lI’énergie du photon incident moins 1’énergie de liaison de I’électron et
le photon incident est completement absorbé. Pour qu’il y ait ionisation, il faut
que I’énergie du photon incident soit supérieure a 1’énergie de liaison de 1’électron.
La direction du photo-électron dépend de la direction et de I’énergie du photon
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F1G. 2.15 — Schéma expliquant ’effet photoélectrique [102].

incident et connaissant ces dernieres, on peut calculer des distributions d’énergie
et de direction du photo-électron. L’atome, lui, est excité et émet un photon de
fluorescence (voir figure 2.15). Cet effet est 1'effet dominant a I’ceuvre dans le principe
de détection des rayons gamma par FREGATE.

Diffusion compton: C’est l'interaction d’un photon avec un électron libre ou peu lié
(voir figure 2.16). Le photon ne céde qu'une partie de son énergie a I’électron, et est
dévié de son trajet initial avec une énergie plus faible. L’électron lui est éjecté dans
une autre direction avec une énergie variant suivant ’angle de sa trajectoire. On
peut alors comme dans le cas précédent calculer, en fonction de I’énergie du photon
incident, des distributions angulaires et d’énergie de 1’électron éjecté.

Photon gamma Photon gamma
incident dévié
Projection

e

d un electron

Fi1a. 2.16 — Schéma expliquant la diffusion Compton [102].

Effet de paire: Par intéraction avec le champ électrique qui régne au voisinage d’un
noyau atomique, un photon d’énergie Ey > 2m,c? crée une paire électron-positron.
Cet effet n’est cependant dominant qu’a trés haute énergie (a partir de ~ 2 MeV)
et est donc négligeable dans le cas de FREGATE.

Du photon incident au spectre
Un détecteur, tel que un des quatres constituant FREGATE présenté sur la figure 2.17



CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONNEES DE FREGATE/HETE-2

du haut, est décomposé en deux partie: le cristal scintillant qui est la base du détecteur
et qui permet de détecter les photons incidents provenant de la source étudiée et le pho-
tomultiplicateur (PM) qui permet de collecter 1’émission lumineuse produite dans le
cristal par suite de I’énergie déposée par les photons incidents, de les transformer en une
impulsion électrique et d’amplifier celle-ci. Au moment de la reconstruction des spectres,
on utilise la matrice de réponse du détecteur afin de retrouver I’énergie du photon
incident a partir de I’énergie déposée dans le cristal.

HETE FREGATE
;T?;::jaﬂm BLAE MHCOH! SHELD (Ph,Ta,Sn,Cu)
L ‘ et -
1 FREAWPLFER
P.M.T
% R1B45-05
o 1 RS
I -
Beryllium —
window
CESR

Electrons

Signal électrique
Tube sous vide qui augmente aprés Accélération
COEDE ot Photocathode

2 p Espace de
Anode de collection @ foralizati on

Vision schématique d'un Photomultiplicateur

Cable électricue

Fi1a. 2.17 — En haut, schéma du d’un détecteur de FREGATE: cristal et photomultiplicateur [7].
En bas le fonctionnement général d’un photomultiplicateur [22].

Le cristal scintillant: Un cristal scintillant, comme ceux utilisés pour FREGATE,
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transforme une partie de ’énergie déposée par les photons incidents de haute énergie en
photons visibles qui sont collectés dans le photomultiplicateur. Le cristal de FREGATE
est constitué d’iodure de sodium (Nal) dopé au thalium (T1). Les photons incidents in-
teragissent avec le détecteur soit par effet photo-électrique, soit par effet compton. Les
électrons issus de l'effet photo-électrique emportent avec eux toute 1’énergie du photon
incident (moins leur énergie de liaison) alors que ceux issus de la diffusion compton n’em-
portent qu’une partie de I’énergie du photon incident. Ces électrons vont ensuite avoir une
certaine trajectoire dans le milieu en fonction de la densité du milieu puis transmettre
leur énergie aux atomes du cristal. Ces derniers sont alors excités et vont scintiller en
émettant des photons visibles. Ces photons visibles traversent le cristal sans interagir et
sont détectés par un photomultiplicateur. Les photons de fluorescence (issus de I'effet
photoélectrique) et ceux diffusés par effet compton peuvent eux soit sortir du cristal et
etre perdus soit reinteragir avec le cristal, produire d’autres électrons et faire scintiller le
cristal.

Les interactions au sein d’un cristal tel que celui utilisé pour FREGATE sont donc nom-
breuses, et il est important de connaitre parfaitement la réponse du cristal pour pouvoir
distinguer correctement les résidus des interactions (scintillation) issus des photons inci-
dents, de fluorescence et ceux de diffusés. C’est pour cela que de nombreuses simulations
sont effectuées sur le détecteur afin de déterminer la matrice de réponse (voir paragraphe
suivant) qui permet a partir des hauteurs des impulsions mesurées a la sortie du photo-
multiplicateur de retrouver 1'énergie des photons incidents. Les détecteurs de la WXM
utilisent les mémes processus d’interaction que ceux de FREGATE a I'exception du mi-
lieu du détecteur qui dans le cas de FREGATE est le cristal Nal(Tl), et dans celui de la
WXM, est un gaz de Xénon.

Le photomultiplicateur (PM):

La figure 2.17 du bas décrit le fonctionnement d’un photomultiplicateur. Une haute tension
est appliquée a la cathode, aux dynodes et a I’anode, de telle sorte que tous ces éléments se
trouvent a des tensions différentes croissantes. Lorsqu’un photon visible issu de la scintilla-
tion du cristal arrive sur la cathode, un électron y est émis par effet photoélectrique. Du
a la tension, cet électron est dirigé et accéléré vers la premiere dynode ou il va transférer
son énergie par choc avec celle-ci. Ceci donne naissance a des électrons secondaires qui
sont émis et accélérés vers la dynode suivante et ainsi de suite. Une cascade d’électrons
est donc créée et collectée a I'anode pour donner une impulsion qui sera amplifiée et ana-
lysée. Chaque photon visible issu de la scintillation du cristal est ainsi enregistré avec
son énergie et son temps. Le role de la matrice de réponse du détecteur est de faire la
correspondance entre ’énergie mesurée a la sortie du PM avec celle du photon incident,
détecté par le cristal.

La matrice de réponse:
La matrice de réponse est un élément essentiel dans la détection des rayonnements, elle
permet de faire la correspondance entre I’énergie déposée dans le cristal et celle du pho-
ton incident, provenant de la source étudiée. Cette matrice est calculée pour toutes les
énergies et tous les angles d’incidence possibles. A chaque énergie et chaque angle, une
distribution des directions et des énergies déposées est calculée pour les électrons éjectés
de chaque interaction ainsi que les probabilité d’interaction et d’échappement des photons
de fluorescence et ceux issus de la diffusion Compton. La densité du cristal, le milieu en-
vironnant au cristal (le blindage et les autres détecteurs présents sur le satellite), le bruit
issu du satellite sont pris en compte et calculés précisément. De nombreuses simulations
sur le cristal et le satellite sont donc effectuées afin de reproduire correctement les énergies
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des photons incidents. La vérification et calibration de la matrice de réponse se font a par-
tir des observations de sources dont les spectres sont connus, le Crabe par example (voir
section suivante). Il est aussi important de vérifier régulierement que 1’énergie mesurée est
bien celle du photon incident et celle-ci, malgré la calibration de la matrice de réponse,
peut varier. Cette variation est due au gain des instruments qui n’est pas stable. C’est pour
cela que sont placées sur FREGATE deux sources radioactives qui permettent de vérifier
que la relation entre I’énergie mesurée et la vraie énergie du photon incident est bonne.
Cette relation est appelé relation canal-énergie. On peut ensuite étudier correctement les
différents spectres des différentes sources.

L’étude des spectres en énergie pour 'astronomie gamma, est particulierement
intéressante, puisque le spectre déconvolué est directement lié au mécanisme d’émission
a l'ceuvre dans le phénomene. Un cas simple par exemple est le mécanisme principal
conduisant a I’émission X (dans le cas des sources de sursauts X) qui est le rayonne-
ment thermique d’un gaz chaud. Si ce gaz est opaque aux rayonnements, le spectre en
énergie est supposé continu et lisse, de corps noir. Lorsqu’'un spectre de corps noir est
observé, c’est donc que 1’émission est d’origine thermique: [’étude des spectres en énergie
permet de définir le mécanisme d’émission. En ce qui concerne les sursauts gamma, le
mécanisme d’émission n’est encore aujourd’hui pas bien compris. Le mécanisme supposé
par la majorité de la communauté est le mécanisme d’émission synchrotron (voir chapitre
4) néanmoins, les modeles théoriques peinent encore a reproduire les spectres observés. Il
est donc important d’étudier précisément ces spectres afin de contraindre au maximum
les modeles théoriques.

2.2.2 Données de FREGATE

Lorsque les données de FREGATE sont enregistrées par 1’électronique a bord, elles
sont brutes et ne peuvent étre directement utilisables par un logiciel de traitement spectral.
Les traitements a appliquer viennent de diverses corrections nécessaires pour prendre en
compte la réponse de I'instrument, 1’angle d’incidence du sursaut, la calibration etc.... Je
présente dans cette partie les différentes corrections qu’il a fallu ajouter a la matrice de
réponse et que 'on applique aux données afin de les rendre exploitables par XSPEC, le
logiciel de traitement spectral pour données X et gamma.

Afin de reconstituer proprement les spectres des sursauts détectés par un déteteur,
FREGATE par exemple, il est nécessaire de connaitre parfaitement les différentes ca-
ractéristiques du détecteur. La matrice de réponse de FREGATE a été calculée a
partir de simulations Monte Carlo de I'instrument effectuées a 1’aide du code GEANT au
CERN [100]. Ce code prend en compte la nature des différents constituants du satellite et
des détecteurs tels que leur géométrie, la fenétre de béryllium, le blindage. Les simulations
Monte-Carlo ont été vérifiées et testées avant le lancement en utilisant plusieurs sources
radioactives permettant de couvrir une gamme d’énergie de 8 a 1300 keV et avec différents
angles d’incidence. 30 matrices de réponse ont donc été constituées pour différents angles
compris entre 0° et 72.5°, par pas de 2.5°. Néanmoins les matrices correspondant aux
angles supérieurs a 60° ne sont jamais utilisées. En effet, au-dessus d'un angle fixé a 60°
on remarque sur la figure 2.18 de droite que la réponse du détecteur varie significative-
ment pour de petit changement d’angle et I'aire effective devient trop petite a toutes les
énergies pour reproduire correctement les données.

Afin de vérifier que la déconvolution des spectres est correcte, on vérifie la méthode
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Fia. 2.18 — Ces deuz figures montrent laire effective de FREGATE. A gauche en fonction de
I’énergie pour différents angles et a droite en fonction de l’angle pour différentes énergies.

en observant une source connue, la nébuleuse du Crabe. Le spectre de cette source est
connu tres précisément (parametres spectraux et fluence), ce qui permet de comparer les
spectres observés par FREGATE et ceux de la littérature. La déconvolution des spectres
pour les deux types de données, spectre (sp) et photon (ph) de FREGATE a été testée
et vérifiée [100] en utilisant le pulsar du Crabe pour les données photons et la nébuleuse
du Crabe pour les données spectres (voir la figure 2.19). Ces tests ont été effectués pour
tous les angles d’incidence. Concernant le pulsar, la période de pulsation v = 29.832951
Hz et I'indice spectral de la loi de puissance (1.87+0.13 avec x2,; = 1.1 pour 86 dof) sont
en accord avec les mesures de référence. L’indice spectral de la loi de puissance obtenu
pour la nébuleuse (2.16 & 0.03 avec x2,;, = 1.19 pour 84 dof) est aussi en accord avec les
mesures de référence.

Une autre étape importante est la calibration en vol des détecteurs afin de
controler le gain des quatres détecteurs. Ce gain varie en effet non seulement a chaque
orbite, en fonction de l'orientation du champ magnétique mais a aussi tendance a dimi-
nuer sur une longue période. Il est donc nécessaire de vérifier régulierement le gain et la
calibration. Cette calibration est effectuée grace aux deux sources radioactives de '*3Ba
situées a bord du satellite. Ces deux sources émettent des photons a 81 keV et 356 keV.
Les positions connues de ces raies d’émission permettent de calibrer les détecteurs et de
définir la bonne relation canal-énergie pour chaque détecteur. Les figures 2.20 de droite
montrent des ajustements du spectre du bruit de fond dans lesquels on peut voir les deux
raies d’émission du baryum a 81 et 356 keV. La figure de gauche montre le spectre du
bruit de fond dans toute la gamme d’énergie de FREGATE dans lequel on peut distinguer
les deux raies.

Probléme de scintillation

Il a fallu inclure dans la matrice de réponse de FREGATE des éléments de correction
dus sans doute a la présence d’une couche morte sur les détecteurs. Ce probleme fut mis
en évidence dans les spectres des sursauts intenses sous la forme d’un déficit de photons
aux alentours de 40 keV.

Les figures 2.21 du haut montrent les spectres des sursauts GRB 001225, GRB 020813
et GRB 030329 qui sont les trois sursauts les plus intenses détectés par FREGATE. Sur
ces figures, un déficit de photons est clairement présent autour de 40 keV. Une raie
d’absorption dans le spectre fut la premiére solution envisagée pour GRB 001225. En
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NASA/CXC/SA0

Nébuleuse du Crabe Pulsar du Crabe

Qe T T |

Nebula spectrum <

{Tokel smiaslon)

L
0.5

1.0

L
1.5

10

% 107k K —_
- E E
T F
w F
Crab Pulsar folded light—curve iy i
— T T T ™ E
o
430 - 2 10750 :
_E E |
[ T o
[ 1 =
[ ] o
425~ _
3
o L ] 104k Pulsed spactrum J
£ 420 2 3 3
3 (Tolal pulzec)
o
4151
197 .
ok B0l L Ll .

100

Inergy (keV)

Relative Phase {33 bins/rotation)

Courbe de lumiere Spectre de la nébuleuse

du pulsar du Crabe et du pulsar du Crabe

Fia. 2.19 — Ces figures montrent, a gauche la nébuleuse du Crabe en visible avec FORS sur le
VLT [39] et a droite le pulsar du crabe en rayons X avec Chandra [24]. Le Crabe est la source qui
a été utilisée pour calibrer les instruments a bord de HETE-2. Les spectres de ces deux objets sont
parfaitement connus et sont de bonnes références pour de nombreuz instruments d’observation
X et gamma.

effet, a cette époque, le phénomene n’était pas visible dans les spectres des autres sursauts
ainsi que dans ceux des SGRs. En particulier les spectres du sursaut du 2 juillet 2001 en
provenance de SGR1900+14 (voir la figure 2.8) et de GRB 010928 qui était le sursaut
le plus intense apres GRB 001225 ne présentaient aucun déficit ou raie. Les figures 2.22
montrent les spectres en coups et les résidus (nombre de coups prédit par le modele
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Fia. 2.20 — La figure de gauche montre le spectre du bruit de fond pris pendant 20 minutes.
Les deux raies du Baryum 133 sont visibles a 81 keV et 356 keV. Les figures de droite montrent
lajustement des ces deuz raies qui permettent de déterminer la bonne relation canal-énergie pour
chaque détecteur et chaque éveénement.
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F1a. 2.21 — Trois spectres des sursauts les plus intenses détectés par FREGATE: GRB 001225,
GRB 020813 et GRB 030329. En haut, les spectres ont été faits avant corrections, on remarque
donc bien les déficits de photons vers 40 keV. En bas, les spectres corrigés. Pour GRB020813 et
GRB 030329, les données de la WXM ont été ajoutées.

soustrait au nombre de coups observé) pour ces deux sursauts. Aucun trou n’est visible
dans les spectres et les résidus sont acceptables. L’étude de cette raie a fait 'objet d’un
poster et d'un proceeding a la conférence qui s’est déroulée a Rome en Septembre 2002
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Gamma Ray Burst in the Afterglow Era: 3rd Workshop (le proceeding est en Annexe).
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Fia. 2.22 — Spectre du sursaut du 2 Juillet 2001 en provenance de SGR 1900+1} et spectre de
GRB 010928. On a représenté sur ces figures le spectre en coup et les résidus. Aucun déficit a
35 keV n’est détectable.

Deux semaines avant le congres, HETE-2/FREGATE détecta le sursaut GRB 020813,
sursaut aussi intense que GRB 001225 et le spectre de ce sursaut présentait le méme trou a
la méme énergie. On supposa alors que le phénomene était instrumental et non physique.
Afin de se convaincre de cette erreur, I’équipe du satellite KONUS qui avait aussi détecté
ces deux sursauts nous envoya ses spectres qui ne présentaient aucune raie (figure 2.23).

Trois solutions instrumentales furent ensuite envisagées:

La premiere solution venait du fait que le déficit dans les données est présent autour
de 40 keV, ce qui serait en accord avec une possible fluorescence de I'iode présent dans
le cristal. En effet, lorsque un photon avec une énergie supérieure a 33 keV (valeur du
niveau d’excitation de I’électron de la couche intérieure de I'atome d’iode) interagit
avec un électron de 'atome d’iode, celui-ci est excité, et revient dans son état stable
en émettant un photon d’énergie plus basse. Ce sont des photons de fluorescence.
Ces photons peuvent ensuite soit sortir du détecteur et dans ce cas la ils sont perdus
soit produire un effet photoélectrique dans le photomultiplicateur. On a donc vérifié
que le code GEANT du CERN utilisé pour simuler le détecteur, ne sous-estimait
pas cette fluorescence.

Une autre solution qui pouvait expliquer ce déficit était une mauvaise correspondance
dans la relation canal-énergie. En effet, la calibration des détecteurs de FREGATE se
fait a ’aide des raies d’émission a 81 et 356 keV des sources de Barium 133. On peut
donc supposer que la calibration faite & haute énergie n’est plus correcte aux basses
énergies. Afin de vérifier cette calibration, nous avons utilisé la fenétre de beryllium
qui empéche les photons d’énergie inférieure a 6 keV de rentrer dans le détecteur.
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Fia. 2.23 — Ces figures représentent les spectres de GRB 001225 et GRB 020818 vu par KONUS.
Aucun déficit autour de 40 keV n’est visible. Définitivement ce déficit était instrumental.

Nous avons changé la configuration du satellite pour le mettre en mode gain double.
Ce mode permet d’augmenter le gain du photomultiplicateur (et donc la sensibilité
du détecteur pour les photons de basse énergie), le seuil en énergie passe donc de 7
keV (en gain normal) a 4 keV. Ce mode permet de bien visualiser la coupure & 6
keV due a la fenétre de beryllium. La figure 2.24 représente un spectre du bruit de
fond pris pendant ~ 100 minutes. On détecte 'action de la fenétre de beryllium qui
se traduit par une cassure en-dessous de 6 keV. Ce test nous a permi de voir que la
relation canal-énergie était correcte a basse énergie. Cependant il nous a permis de
nous rendre compte d’un probleme supplémentaire sous la forme d’un décrochement
dans les spectres en-dessous de 15 keV. Les figures 2.25 montrent le rapport entre
le nombre de coups observés et le nombre de coups prédits par le modele pour les
sursauts GRB 001225 et GRB 030329. Ces figures montrent 'importance du déficit
de photons vers 25-30 keV et en-dessous de 15 keV.

— La derniere solution pour résoudre ces deux problemes de déficit de photons a 40 keV
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Fiac. 2.24 — Spectre du bruit de fond pris pendant ~ 100 mn en

FREGATE, spectre du bruit de fond (100 min)
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et en-dessous de 15 keV est I'existence d’une couche morte non-uniforme a la surface
des détecteurs. Cette couche morte absorbe plus ou moins les photons. Si elle était
uniformément répartie sur la surface du détecteur, on n’observerait aucun photon a
basse énergie. La détection de photons aux alentours de 8 keV laisse a penser que
cette couche est non-uniforme et ne couvre que partiellement les détecteurs. Une
telle couche morte d’environ 50 pm qui couvrirait entre 25 et 30 % des détecteurs
conduit effectivement a 25-35% d’absorption vers 7-8 keV et un peu moins de 10%
vers 30 keV. Indépendament de I’explication sur 1'origine de cette absorption, nous
avons calculé des coéfficients de correction pour la matrice de réponse. Ce déficit a
donc été corrigé de maniere empirique, et demande une étude plus approfondie. Les
figures 2.21 du bas montrent les spectres apres avoir appliqué ces corrections. Plus
aucun déficit n’est détectable.

GRB0O01225 GRB030329
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Fia. 2.25 — Ces figures montrent le rapport entre le nombre de coups observé et le nombre de
coups prédit par le modéle pour les sursauts GRB 001225 et GRB 030329. Ces figures montrent
limportance du déficit de photons vers 30-40 keV et en-dessous de 15 keV.

Traitement
A partir des fichiers bruts (fichiers FITS du sursaut), on crée donc une matrice spécifique
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a chaque détecteur (matrice rsp) et a chaque type de données ainsi qu’une matrice in-
cluant les corrections a basse énergie et a ~ 40 keV. On sélectionne ensuite les différents
intervalles de temps pour le sursaut et le bruit de fond auxquels on applique ces matrices
et on crée deux types de fichier (pour I'intervalle de temps du sursaut et le bruit de fond)

constitué de trois colonnes chacun. La premiere colonne contient les numéros de canaux
en énergie, la seconde le nombre de coups dans chaque canal et la troisieme les erreurs
sur ce dernier nombre. La figure 2.26 montre la représentation pour les deux fichiers a
gauche pour lI'intervalle comprenant le sursaut, a droite le bruit de fond. On remarque

que ceux de haute énergie.

que ces deux figures ont la méme allure, les photons de basse énergie sont plus nombreux
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F1a. 2.26 — Figures représentant en abscisse les différents canauz d’énergie et en ordonnées le

nombre de coup par canal, a gauche pour l’intervalle comprenant le sursaut, et a droite pour le
bruit de fond. La largeur des premiers canaux est de 0.8 keV puis 1.6, 3.2, 6.4 keV.

Apres soustraction du bruit de fond et application de la matrice correspondant au bon
angle avec XSPEC (voir section suivante 2.2.5) qui permet de relier les différents canaux

type de ceux représentés sur la figure 2.21.

aux vrais énergies, on obtient des spectres, nombre de coups en fonction de I’énergie, du

2.2.3 Données de la WXM

Le traitement des données de la WXM se fait de la méme maniere que celui de
FREGATE. Il y a cependant une étape supplémentaire qui consiste a reconstituer le signal
a partir des données issues du masque codé. Il faut ensuite appliquer successivement la

relation de conversion en énergie, la réponse du détecteur qui dépend des coefficients
d’absorption du gaz des PSPC, de la fenétre de Beryllium, et du bouclier thermique. La
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présence du masque codé augmente la précision de la localisation, mais diminue le rapport
signal sur bruit des données de la WXM. Il est alors possible d’améliorer ce rapport en
sélectionnant la combinaison de fils qui donnera le meilleur rapport signal sur bruit.

La calibration de 'instrument, comme dans le cas de FREGATE a été effectuée avec
la nébuleuse du crabe pour tous les angles (voir la figure 2.19) et permet donc de faire des
spectres en prenant les données de la WXM et de FREGATE ensemble. On obtient alors
des spectres qui couvrent une gamme d’énergie comprise entre 2 keV et 400 keV. Cette
large gamme d’énergie a la particularité de se situer a basse énergie nous permettant
d’étudier avec précision la partie basse énergie des spectres des sursauts gamma (voir
chapitre 3).

2.2.4 Détermination de I’angle d’incidence du sursaut gamma

Les rayons gamma de haute énergie sont difficilement focalisables au moyen de lentilles
ou de miroirs. Pour faire une image d’une ou de plusieurs sources de rayons gamma
sur une portion du ciel, on est contraint d’utiliser la technique du masque codé. Elle
consiste a détecter 'ombre d’un masque troué (de maniere plus ou moins aléatoire) placé
a l'entrée du télescope. La figure 2.27 montre un schéma de ce systeme: le masque codé
(a) recouvre I'ouverture du télescope. Il est constitué de plaques opaques et de trous,
qui sont répartis de maniére optimale. Le détecteur (b) enregistre 'ombre du masque
projetée par les sources de rayons gamma situées dans le champ de vue (¢). A gauche, la
figure montre, dans le cas de deux sources, la superposition des ombres du masque sur le
détecteur. L’ombre sur le détecteur est décalée en fonction de la position des sources dans
le ciel. En connaissant 'orientation du satellite dans I’espace et en analysant les données
du détecteur, il est possible de retrouver la position et I'intensité des sources de rayons
gamma.

Fia. 2.27 — Systéme du masque codé utilisé pour déterminer la position d’une source de rayons

v [69].

Deux cas se distinguent dans la détermination de l'angle d’incidence d’un sursaut
gamma détecté par HETE-2. Soit le sursaut a été détecté par la WXM ou la SXC et
la position fournie est précise. Dans ce cas, il suffit de récuperer les coordonnées de la
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WXM ou de la SXC. Soit les coordonnées du sursaut ont été déterminées par I'IPN grace
a d’autres instruments (voir section 2.1.1). Dans ce cas, il faut connaitre I'altitude de
HETE-2 qui est plus ou moins antisolaire et en déduire I’angle que fait le sursaut avec la
ligne de visée de HETE-2.

2.2.5 XSPEC: un logiciel de traitement de données X et gamma

XSPEC [3] est un logiciel de traitement spectral, il a été congu en 1983 de maniere a
étre indépendant du détecteur et donc utilisable par tous pour faire de ['analyse spectrale.
Les données télémesures du satellite sont converties en données FITS, lisibles par XSPEC.
A chaque lot de données correspond une matrice de réponse. Celle-ci prend en compte
toutes les informations sur la réponse des différents détecteurs, I'angle avec lequel les
photons ont atteint les détecteurs, les corrections a basse énergie et a 40 keV. Pour traiter
un sursaut, XSPEC a donc besoin de plusieurs fichiers, le fichier FITS qui contient le
spectre correspondant a l'intervalle de temps du spectre que l'on veut étudier, le fichier
FITS pour le spectre du bruit de fond et la matrice correspondante au bon angle.

Lorsque I’on fait une analyse de spectre, ce que I’on cherche a obtenir, c¢’est le spectre
de la source f(F) alors que les données disponibles sont des coups en photons C dans
des canaux d’énergie (I) specifiques de 'instrument. Par exemple pour les données sp de
FREGATE un fichier FITS est composé de 128 canaux. Chaque canal est constitué de
tous les photons dont I’énergie est comprise dans l'intervalle correspondant au canal. Les
données ph de FREGATE sont stockées dans 256 canaux. Le spectre brut observé est
donc relié au spectre de la source par:

O(I) = /Ooo f(E)R(I,E)dE (2.1)

ou f(E) est le spectre de la source, C(I) le nombre de coups dans le canal I et R(LE)
la réponse instrumentale proportionnelle & la probabilité qu’un photon d’énergie E soit
détecté dans le canal 1.

La méthode usuelle pour obtenir f(E) est de décrire f(E) en fonction de quelques
parametres que l'on ajuste aux données étudiées, c’est a dire que pour chaque lot de
parametres, XSPEC calcule un nombre prédit de coups C,(I) qu’il compare avec les
données observées C(I). XSPEC fait varier ensuite les parametres afin d’obtenir le meilleur
ajustement. Le moyen de trouver le meilleur jeu de parametres est de minimiser la valeur
du x? definie comme:

¥ =) (C) = Cy(D)*/(a(1))? (2:2)

olt o(I) est erreur pour le canal I. On utilise plus fréquement la valeur du x? reduit
(x2 = x*/v) ou v est le nombre de degrés de liberté, c’est a dire le nombre de canaux pris
en compte moins le nombre de parametres libres du modele. En régle générale, on cherche
& avoir une valeur du x? autour de 1, un x? supérieur & 1 dénonce un mauvais ajustement
du modele avec les parametres et une valeur trop inférieure a 1 est caractéristique d’une
mauvaise estimation des erreurs sur les données. Pour résumer, XSPEC agit ensuite de la
maniere suivante:

— il multiplie le modele étudié par la matrice de réponse,
— il compare les résultats qu’il obtient avec les données observées,
— il fait le meilleur ajustement des parametres en minimisant le x2,

67



CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONNEES DE FREGATE/HETE-2

— enfin, il retourne les valeurs des parametres décrivant le modele.

Voyons précisément les trois composantes qui entrent en jeu dans un ajustement spectral.

Le spectre observé

Afin d’obtenir le spectre observé C(I), XSPEC utilise deux types de fichiers, le fichier
qui contient les données du sursaut a étudier D(I) et qui a une durée ¢p et un fichier de
bruit de fond B(I) de durée 5. On a alors:

D({1) _ B()
o) = o (2.3)
D B
et donc o(I) = ,/l%l) + BtLBI). La formule complete de C'(I) donnée par la documenta-

tion de XSPEC prend en compte d’autres facteurs tels que la normalisation par rapport
au bruit de fond (BACKSCALE) et a la surface (AREASCALE). Dans le cas des données
de FREGATE, on utilise le méme instrument pour le bruit de fond et les données, ces
facteurs ont donc une valeur de 1.

La mesure du spectre des données et du bruit de fond est plus délicate. Plusieurs
points sont a prendre en compte et different suivant chaque cas, la subtilité réside dans
le fait que chaque sursaut est unique et se traite différemment. J’aborderai ce point dans
les paragraphes suivants.

La réponse instrumentale

La réponse intrumentale permet a XSPEC de prendre en compte les caractéristiques
spécifiques a l'instrument. Cette réponse R(I,E) est proportionnelle & la probabilité qu’a
un photon incident d’énergie E d’étre détecté dans un canal I. Ainsi la réponse est une
fonction continue de I'énergie E qui est convertie en fonction discrete par une matrice de
réponse qui définit les limites en énergie (F;) telles que:

Er R(I,E)dE
Rp(1,J :/ e A 2.4
p(1,J) v By — By (2.4)

XSPEC lit a la fois les limites d’énergies E; et la matrice de réponse dans un fi-
chier de réponse. La matrice de réponse de FREGATE permet non seulement d’avoir la
correspondance canal-énergie mais en plus les corrections a basse énergie et celles a 40

keV.

Le modele spectral
Le modele spectral f(E) est calculé avec XSPEC en utilisant les gammes d’énergies
définies dans la matrice de réponse.

= [ peaE (2.5

Ej_1

en unités de photons.cm 2.5~ 1.
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2.2.6 Les modeles utilisés pour ajuster les spectres des sursauts gamma

Durant ma these j’ai essentiellement utilisé deux modeles pour ajuster les spectres

des sursauts gamma. Le premier, le modeéle de Band [9] (GRBM), est le modele qui
décrit le plus exactement la majorité des spectres des sursauts gamma et depuis 1993,
il est admis comme modele spectral de I’émission prompte des sursauts gamma (voir la
partie 1.2.3). La figure 2.28 de gauche montre le spectre de GRB 021211 ajusté avec le
modele de Band.
Un autre modele est utilisé pour les données de FREGATE afin de déterminer avec
précision les parametres spectraux. Le modele de Band a été créé pour reproduire les
spectres des sursauts détectés par BATSE dont le E, est compris entre quelques centaines
keV et quelques MeV (voir figure 1.9). La gamme d’énergie de HETE-2 est comprise
entre 2 keV et 400 keV. Elle couvre donc pour la plupart des sursauts seulement la partie
a basse énergie des spectres. Dans de nombreux cas, lorsque le E, est a haute énergie,
supérieure a 400 keV ou a la limite haute de la gamme d’énergie de FREGATE, la valeur
de S du modele de Band ne peut étre déterminée et apparait alors comme un parametre
non contraint qui crée des fluctuations supplémentaires dans ’ajustement du modele. Les
valeurs et les erreurs des parametres F, et o sont peu précises, puisque le parametre /3
n’est pas contraint et on obtient par conséquent des spectres qui ont un mauvais y2. 1l
est donc cohérent dans ces cas d’ajuster les spectres en prenant seulement en compte la
partie a basse énergie du modele de Band qui inclut la pente a basse énergie et le break. La
définition du E, n’est pas affectée par ce modele qui est défini par une loi de puissance
avec une coupure exponentielle & haute énergie (CTPL). La figure 2.28 de droite
montre le spectre de GRB 010928 ajusté avec le modele CTPL. Ce modele est indispen-
sable lorsque le E, est a la limite de la gamme d’énergie de FREGATE, ici E, = 396
keV.

Le modéle de Band

Ce modele a été proposé par Band [9], il est composé par deux lois de puissance reliées
en une énergie F,. Dans XSPEC ce modele est defini comme il suit:

A(E) = K(E/100)"* " exp(—E/par3) pour E < (parl — par2) x par3
A(E) = K[(parl — par2)par3/100]®1=722)  pour  E > (parl — par2) x par3
exp(par2 — parl)(E/100)*"

ol parl est I'indice de la loi de puissance a basse énergie,

par2 est 'indice de la loi de puissance a haute énergie, /3

par3 est ’énergie de la cassure en keV, E,

et K une constante de normalisation & 100 keV en unité de photons.keV !.cm 2.5 !,
Dans ce modele I'énergie du pic au maximum dans la représentation des spectres en E?dE
est: E, = E,(2 + «)
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Modeles utilisés pour ajuster les spectres des sursauts gamma:

GRBOR1211grbm GRBOZ1211ctpl
8 3
S =1
= =
I I E
E i
X X
=3 >
& &
=3 = 4
£ £
- L L L] - L I
10 100 10 100
Energy (keV) Energy (keV)
— 2 _ 2 _
E, = 47 keV x2,, = 0.67 E, = 56 keV x2,, = 0.92
GRB010928grbm GRB010928ctpl
5] 3
S 2
= o )
= £ 2
E E
X <
=3 =
& &
= o = o
3 " 3 2
Energy (keV) Energy (keV)
— 2 _ — 2
E, =380 keV x;, ., = 0.77 Ep =396 keV x;,, = 0.77
modele GRBM modele CTPL

Fia. 2.28 — Ces figures présentent les deux modéles que j’ai utilisé pour ajuster les spectres des
sursauts gamma de FREGATE. A gauche, le modéle de Band (GRBM) nécessaire lorsque le E,
se trouve d basse énergie (ici pour GRB 021211 E, = 47 keV). A droite le modéle de la loi de
puissance avec une coupure exponentielle (CTPL) essentiel lorsque le E, est a la limite de la
gamme d’énergie de FREGATE (ici GRB 010928 E, = 396 keV).

Le modele en loi de puissance avec une coupure exponentielle & haute énergie.

Ce modele est composé d’une loi de puissance avec une coupure exponentielle a haute
énergie et se définit comme il suit dans XSPEC:

A(E) = K(E/1)* exp(—FE/par2) (2.6)

ou parl est I'indice de la loi de puissance a basse énergie, c’est a dire le parametre «
par2 est ’énergie du break en keV, c’est a dire F,

et K une constante de normalisation & 1 keV en unité de photons.keV!.cm 2.5 .
Dans ce modele, comme dans celui de Band, 'énergie du pic est: E, = E,(2 + «)

Ce modele nous permet de calculer de manieére plus précise (surtout en ce qui concerne
la détermination des erreurs) les parametres a et E, des spectres des sursauts qui ont un
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E, en dehors ou a la limite haute de la gamme d’énergie de FREGATE. Il ne permet pas
par contre de reproduire les fluences a haute énergie puisque la loi de puissance a haute
énergie du modele de Band est remplacée dans ce modele par une coupure exponentielle.
Il ne permet pas non plus, d’ajuster les spectres des sursauts qui ont un petit E, inférieur
a ~ 100 keV.

En ce qui concerne le calcul des fluences par contre, le modele GRBM est indispen-
sable, non seulement pour ajuster les spectres des sursauts dont le F, est petit, mais il
est aussi plus pertinent d’utiliser le méme modele pour fournir une distribution de pa-
rametres, et finalement ce modele prend en compte les hautes énergies et donc fournit
des fluences de haute énergie plus correctes. En effet le modele CTPL a haute énergie est
défini par une coupure exponentielle alors que le modele GRBM est défini par une loi de
puissance d’indice [, fixé a une valeur ~ —2.3, lorsque 3 n’est pas contraint.

2.3 Exemple du traitement d’un sursaut: des données envoyées
par FREGATE et la WXM au spectre joint

Dans cette section je vais détailler les étapes nécessaires pour le traitement spectral
d’un sursaut gamma. Je prendrai comme exemple GRB 030725. Ce sursaut a été détecté
par HETE-2 le 25 juillet 2003 a 42384 UT (déclenchement H2779). Le déclenchement a
eu lieu dans la gamme d’énergie 5-120 keV et sur un intervalle de temps de 160 ms.

b8 b 0 rrmin-351 b . G 6127
o 0 - g 58 .52 5 )

données th données ph données sp

F1a. 2.29 — GRB 030725: les trois types de données dans toute la gamme d’énergie de FREGATE
pendant 300s pour les données th et sp et 80s pour les données ph. Ce sursaut est caractérisé par
deuzx pic, le premier type FRED dure ~ 25s, et le second beaucoup plus faible apparait ~ 130s
apres le premier.

La figure 2.29 montre que tous les types de données, sp, ph et th ont été produits
pour ce sursaut. Les trois types de données sont montrés dans toute la gamme d’énergie
de FREGATE pendant 300s pour les données th et sp et 80s pour les données ph. Ce
sursaut est caractérisé par deux pics, le premier type FRED qui dure ~ 25s, et le second
beaucoup plus faible apparait ~ 130s apres le premier. Dans certains cas, les données
ph sont manquantes totalement ou partiellement. Totalement dans le cas ou le sursaut
n’a pas déclenché FREGATE ou la WXM, ou lorsque le systeme ne marche pas bien.
Partiellement dans le cas ou le sursaut est treés long et tres intense (c’est le cas de GRB
030725: le second pic, n’est pas enregistré dans les ph). En effet, si le sursaut est trés long
mais peu intense, les données ph sont enregistrées pendant seulement 80s. Si le sursaut
par contre dure moins de 80s mais qu’il est relativement intense et long, alors le nombre
de photons enregistrés par les données ph atteint la limite de 256 000 photons pour les
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quatre détecteurs (voir la partie 2.1.2 sur les données générées par FREGATE). Dans ce
cas la, seul le début du sursaut peut étre enregistré. Le cas de GRB 020813 est intéressant,
en effet, on a eu de la chance: ce sursaut est composé de deux groupes de pics principaux
séparés de ~ 40s (figure 2.30 de gauche). La figure du milieu montre le premier groupe qui
a été enregistré dans les données ph pendant une durée de 80s. Durant cette période on
peut remarquer un trou dans les données sp (figure de droite) qui ne commence par chance
que au moment ou les ph ne sont plus enregistrées. Nous avons pu alors additionner les
deux paquets de spectres et obtenir ainsi le spectre global du sursaut.

La chance va de pair avec la science: Les grands découvreurs sont ceux qui savent profiter
de la chance quand elle s’offre a euz. (Pierre Joliot)

grbD20813
T T

e 0 -1 v e 08 T 5P )

données th données ph données sp

Fi1a. 2.30 — GRB 020813: les trois types de données pendant le méme intervalle de temps (les
données ph sont enregistrées que durant les 80 premiéres secondes...). La figure de gauche montre
les données th du sursaut, celle du milieu présente les données ph pendant 80s et a droite les
données sp. Comme ce sursaut est long, seul le premier pic a pu étre enregistré dans les données
ph et on peut voir un trou au moment du premier pic dans les données sp. Par contre, le second
pic a bien été enegistré dans les données sp.

2.3.1 Transformation des données

La premiere étape consiste a sélectionner l'intervalle de temps dans lequel se trouve
le sursaut et de créer des fichiers fits. Ces fichiers contiennent les données brutes pour
chaque détecteur et chaque type de données. Il est important de sélectionner le sursaut en
entier avec un bruit de fond assez long pour que la calibration des détecteurs soit précise.
Le bruit fond typiquement est pris entre 400 et 500 s avant et apres le sursaut. On calibre
ensuite les détecteurs grace a la premiere raie du Baryum a 81 keV. La figure 2.31 du
haut montre I'intervalle de temps (intervalle entier comprenant les deux pics formant le
sursaut ainsi qu’un bruit de fond de ~ 500s de part et d’autre du signal) sélectionné dans
les données sp qui a permis d’effectuer le bon ajustement des raies du Baryum a 81 keV et
356 keV, figure du bas. On calcule ensuite I'angle suivant la méthode vue dans la section
2.2.4 (I'angle d’incidence de GRB 030725 est de 37.3) et on applique la matrice de réponse
correspondante du détecteur afin de créer une matrice de réponse spécifique au sursaut.

La seconde étape est de sélectionner le sursaut et le bruit de fond et de créer des fichiers
FITS directement exploitables avec le logiciel XSPEC. Les deux étapes tres importantes
sont une bonne estimation de ’intervalle de temps qui contient le sursaut et
une bonne détermination du bruit de fond:

La détermination du bon intervalle de temps qui contient le sursaut dépend du
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.....

Fia. 2.31 — Calibration des détecteurs pour GRB 030725. A gauche la courbe de lumiére issus
des données sp qui permet d’effectuer le bon ajustement des raies du Baryum a 81 keV et 356
keV a droite.

profil temporel du sursaut et de ce que I’on désire étudier:

— Sil’on souhaite étudier une partie du sursaut, le probléeme ne se pose pas puisque
I’on étudie un intervalle spécifique souvent dans le but de calculer un flux au
maximum sur 1 seconde ou lorsque 1’on veut faire étude spectro-temporelle d’un
sursaut, celui-ci est alors découpé en intervalles de temps plus ou moins égaux.

— Lorsque 'on veut étudier le spectre dans sa totalité, deux cas sont a prendre en

compte. La premiere difficulté vient des sursauts qui presentent plusieurs pulses
séparés par des intervalles de temps relativement long. La figure 2.32 de gauche
montre la courbe de lumiere de GRB 020305. Ce sursaut dure ~ 250s mais il
est constitué de deux émissions de ~ 75s chacune, l'intérét de différencier les
deux lot de données permet de ne pas sous-estimer les calculs des flux moyens
(qui dépendent de la durée du sursaut) dans ce cas la on prend comme données
les deux émissions séparement. Le bruit de fond, est modélisé par un polynome
du second degré, il est donc important de prendre un long bruit de fond de
part et d’autre des données du sursaut. Les pointillés représentent l'intervalle
pris en compte pour les données et les tirets pointillés pour le bruit de fond. En
abscisse ce sont des nombres de coups par spectre et en ordonnées ce sont des
numéros de spectres, chaque spectre durant 5.24s.
La seconde difficulté est illustrée par la figure 2.32 de droite, lorsque 'on veut
étudier le spectre global du sursaut en utilisant les données de FREGATE et de
la WXM. En effet la courbe de lumiere d’'un sursaut peut varier d’'une maniere
significative d’'une gamme d’énergie a une autre. Dans certains cas, le sursaut
peut présenter une durée deux fois plus longue dans la gamme de la WXM que
dans la bande C de FREGATE par exemple. La figure 2.32 de droite présente
les courbes de lumiere du sursaut du 29 Mars 2003 dans les différentes gammes
d’énergie de HETE-2 [137]. Les quatre figures du haut montrent les courbes de
lumiere de FREGATE, de haut en bas, bande D (> 400 keV), bande C (30-400
keV), bande B (7-80 keV) et bande A (7-40 keV). Les deux du bas représentent
celles de la WXM dans la bande 2-10 keV et 2-25 keV. On remarque que
cette courbe de lumiere peut varier considérablement. Par exemple le sursaut
se termine ~ 30s aprés le déclenchement dans la bande C (30-400 keV) de
FREGATE alors que le signal est encore détectable jusqu'a ~ 45s apres le
déclenchement dans la bande 2-10 keV de la WXM.
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F1G. 2.32 — courbe de lumiéere du sursaut GRB 020305 d gauche et GRB 030329 a droite.

La détermination du bruit de fond est une étape tout aussi importante que la précédente

afin de produire des spectres avec des parametres bien définis et de ne pas sous es-
timer les fluences dans les sursauts et en particulier les fluences a basse énergie.
Le point le plus important est de prendre un bruit de fond autour du sursaut assez
important (~ 2 fois la durée de l'intervalle du sursaut) afin de minimiser les erreurs
statistiques sur le bruit qui sont importantes lorsque celui-ci varie rapidement. Ces
erreurs engendrent des erreurs sur le signal qui est défini par (S+B)-B. Par contre,
si le bruit de fond est trop long, on risque d’augmenter les erreurs systématiques.
Dans un premier temps, le bruit de fond était moyenné entre le nombre de coup
avant et apres le sursaut. Cette méthode s’est avérée peu efficace dans a peu pres
un sursaut sur deux. En effet tous les sursauts qui avaient lieu a un moment ou le
bruit de fond était tres variable nous contraignaient a choisir un bruit de fond tres
réduit. On décida alors de modéliser le bruit par un polynome du second degré qui
est calculé dans chaque canal en énergie. Cette nouvelle méthode nous permet de
prendre un intervalle de temps pour le bruit de fond plus grand a condition que 'on
puisse ajuster ’évolution du bruit par un polynome du second degré (voir figure
2.32). Ainsi le bruit de fond n’est pas sous-estimé et les spectres sont améliorés de
maniere significative.

Le cas de GRB 030725 est simple, le bruit de fond est constant et les deux pics sont
bien définis. On choisi donc les intervalles de temps définis sur la figure 2.33: en pointillé,
les deux intervalles de temps comprenant le sursaut pour les données de la WXM et de
FREGATE et en pointillé-tiret, les deux intervalles de temps du bruit de fond.

Une fois les intervalles de temps du sursaut et du bruit de fond correctement déterminés,
les données des quatres détecteurs, qui sont identiques, sont regroupées. Ce regroupement
peut se faire aussi en utilisant les ftools directement sous XSPEC, cependant, effectuer
le regroupement avant l’analyse avec le logiciel permet d’augmenter la statistique sur les
données car les erreurs sont prises en compte de maniere plus précise. Puis on applique
la matrice de réponse spécifique et les corrections électroniques a basse énergie. Ces cor-
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Fia. 2.33 — Courbe de lumiére de GRB 030725 montrant les intervalles de temps étudiés. En
pointillé, les deux intervalles de temps comprenant le sursaut et en pointillé-tiret, les deux in-
tervalles de temps du bruit de fond.

rections sont appliquées aux spectres finaux sous la forme d’une correction linéaire, un
ajustement de ces corrections est fait afin d’obtenir les parametres définissant la correc-
tion. On vérifie que les corrections ont été bien faites en controlant la figure 2.34 qui illustre
I’ajustement des corrections pour GRB 030725. Les quatre figures du haut montrent les
corrections pour les quatre détecteurs, et celle du bas, pour les quatre détecteurs re-
groupés. En abscisse, ce sont les numéro de canaux, et en ordonnée 'indice de la loi de
puissance corrigeant le spectre. On obtient alors deux fichiers utilisables par XSPEC. Le
premier contenant les données du sursaut et le second le bruit de fond a soustraire. Le
tout avec un lien vers la matrice de réponse correspondant au bon angle.

2.3.2 Utilisation de XSPEC

Comme je I’ai mentionné précédemment (section 2.2.6), j’utilise plusieurs modeles
pour ajuster les spectres des sursauts gamma:

— le modele de Band: appelé GRBM dans XSPEC, est défini par deux lois de puissance
reliées de facon continue.

— le modele defini par une loi de puissance avec une coupure exponentielle a haute
énergie noté CTPL

Afin d’optimiser les ajustements spectraux, en ce qui concerne les données de FRE-
GATE, on ignore les données en dessous de 7 keV (voir figure 2.18). On regroupe ensuite
les bins adjacents jusqu’a ce qu’ils aient un seuil de détection a 2 sigma (avec un maxi-
mum de 100 bins regroupés) et on élimine tous ceux qui n’atteignent pas ce seuil. On
définit ainsi un FE,,,, au-dessus duquel on ne détecte plus de signal. Les photons non
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Parametre : 7.76 0.27 ; Parametre : 8.51 0.36

Fia. 2.34 — Ajustement des corrections pour GRB 030725, les quatre figures du haut montrent
les corrections pour les quatre détecteurs, et celle du bas, pour les quatre déteteurs regroupés. En
abscisse, ce sont les numéro de canaux, et en ordonnée l'indice de la loi de puissance corrigeant
le spectre.

significatifs sont ainsi rejetés dans le but d’obtenir de meilleurs ajustements spectraux.
Cette méthode est importante entre autres dans le cas des sursauts X-Ray-Rich ou les
X-Ray Flashes dont la caractéristique est d’avoir peu de photons de haute énergie (> 100
keV).

Apres avoir effectué toutes ces manipulations, on obtient le meilleur ajustement spec-
tral pour le spectre du sursaut avec des parametres contraints. On calcule ensuite les flux
et fluences dans les différentes gammes d’énergie désirées pour en déduire des propriétés
générales sur 1’émission prompte des sursauts gamma.

2.3.3 Spectres joints avec les données de la WXM

Certaines précautions sont a prendre pour faire des spectres joints entre la WXM et
FREGATE: Il est indispensable d’étudier le méme intervalle de temps et la normalisation
du modele doit rester un parametre libre pour les deux instruments. En effet dans certains
cas, la calibration des deux détecteurs n’est pas parfaite. L’origine de ce probleme vient
des données de la WXM et est en cours de résolution. Pour obtenir une bonne évaluation
des parametres spectraux, il est donc préférable de laisser cette normalisation libre et
indépendante. Une précaution est aussi a prendre lorsque I'on veut calculer des fluences
et que la différence entre les normalisations est importante. La figure 2.35 montre le
spectre de GRB 030528. Une nette différence est visible entre le spectre de la WXM (a
basse énergie entre 2 et 25 keV) et celui de FREGATE (a haute énergie entre 7 et 400
keV). La normalisation a 1 keV de la WXM est de 0.004 tandis que celle de FREGATE
est de 0.011. Cette différence engendre des écarts importants dans le calcule des fluences.
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La fluence entre 2-10 keV est de 1.28 10 erg.cm 2 pour la WXM et de 3.44 10 ®erg.cm 2
pour FREGATE. Nous avons donc choisi de calculer toutes les fluences a partir du spectre
de FREGATE.

Les spectres joints sont utilisés alors pour déterminer avec une grande
précision les parametres spectraux des sursauts gamma dans la gamme d’énergie
2—-400 keV.
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Fia. 2.35 — Cette figure montre le spectre de GRB 030528. Une nette différence est visible entre
le spectre de la WXM (d basse énergie entre 2 et 25 keV) et celui de FREGATE (a haute énergie
entre 7 et 400 keV). La normalisation a 1 keV de la WXM est de 0.004 tandis que celle de
FREGATE est de 0.011. Cet écart engendre des différences dans le calcule des fluences. La
fluence entre 2-10 keV est de 1.28 10~ Serg.cm™2 pour la WXM et de 3.44 10~ 5erg.cm™2 pour
FREGATE.

L’ajustement spectral de GRB 030725 avec les deux modeles GRBM et CTPL fournit
les parametres suivants '

- le modele CTPL donne: o = —1.53 + 0.05, Ey = 297.47730 keV et E, = 139.8 keV
avec x? = 1.38 pour 114 degrés de liberté.

~ le modele GRBM donne: a = —1.53 + 0.05, 3 = —2.3 (fixé), Ey = 293.171¢! keV et
E, = 137.7 keV avec x? = 1.39 pour 115 degrés de liberté. Fy = 8.8 £ 0.3 % 107°
erg.cm™? et F), =17.8+2%107% erg.cm™? et donc F,/Fy = 2.02 ce sursaut est donc
classé sursaut X-Ray Rich (nous verrons dans la section 3.2.1 qu'un sursaut X-Ray
Rich (XRR) est défini tel que 1 < F,/Fx < 3.3).

Dans ce chapitre j’ai montré les différentes étapes nécessaires entre les données recues
de la WXM et FREGATE jusqu’au spectre joint et la détermination des parametres
spectraux des sursauts gamma. Dans la derniere partie, je présente les caractéristiques de
I’échantillon étudié puis les résultats des ajustements spectraux de tous les sursauts pour
lesquels nous avons pu conduire une analyse spectrale.

2.4 Reésultats des ajustements spectraux

Afin de rester cohérente dans les études que j’ai faites sur ’émission prompte, j’ai
choisi d’ajuster systématiquement les spectres des sursauts gamma avec les deux modeles

1. Les erreurs sur les parametres dans tout le manuscrit sont données & 90% de confiance, sauf exception.



CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONNEES DE FREGATE/HETE-2

GRBO030725ctpl GRBO030725grbm
% E H Mut%\“i % ] lm M\ \h?
TRy ki ey T
R e +ﬁ+ﬂ ﬁm +‘ R s 4 ‘ﬂﬁﬁt
< ol ‘ : oL ‘ i
k; k;
~ ~
3 T
< =3
3 T
& -k S —t 4
; 1‘0 1(‘)0 ; 1‘0 1(‘)0
Energy (keV) Energy (keV)

F1a. 2.36 — Spectre de GRB 030725 ajusté avec le modéle CTPL a gauche et GRBM a doite.

présentés précédemment dans la section 2.2.6: le modele de Band (noté GRBM) et le
modele de la loi de puissance avec une coupure exponentielle a haute énergie (noté CTPL)
qui correspond a la partie basse énergie du premier modele.

Les sections qui suivent présentent divers tableaux décrivant la liste des sursauts
détectés par FREGATE depuis le lancement de HETE-2 en Octobre 2000 et jusqu’a la
fin Avril 2004.

2.4.1 Criteres de sélection

Entre Octobre 2000 et Avril 2004 FREGATE détecta environ 150 sursauts. FRE-
GATE ne pouvant localiser les sursauts gamma, il est nécessaire que ces sursauts aient
été détectés par d’autres instruments pour obtenir une localisation. Un sursaut non loca-
lisé ne peut étre inclu dans une étude. En effet comme on I’a vu dans la section 2.2.2, la
matrice de réponse de FREGATE que 'on applique pour déconvoluer les spectres dépend
fortement de ’angle d’incidence du sursaut. Il faut donc connaitre assez précisément cette
localisation afin de reconstruire de la maniere la plus juste et précise possible le spectre
du sursaut détecté. Un sursaut est inclus dans cette étude s’il présente les caractéristiques
suivantes:

~ Etre détecté par FREGATE.

— Avoir une localisation précise et donc avoir été détecté soit par la WXM ou la SXC de
maniére précise soit par d’autres expériences (ULYSSES, KONUS...) afin d’obtenir
une position IPN précise.

— L’angle d’incidence doit étre inférieur a 60° afin d’assurer une bonne efficacité de la
réponse de FREGATE. Nous avons vu dans la partie 2.2.2 qu’au-dessus de cet angle,
la réponse de FREGATE n’est plus assez précise et efficace pour que ces sursauts
aient un poids significatif dans l'interprétation générale des données.

En appliquant ces caractéristiques, on obtient 64 sursauts gamma détectés par FRE-
GATE. Sur ces 64 sursauts, 51 ont aussi été détectés par la WXM, un spectre joint est
donc disponible pour ces sursauts.
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nom angle numéro temps Too Tyo instrument | afterglow | redshift
degrés | trigger (UT) (6-40 keV) | (32-400 keV) (XOIR)
s s
GRB 021004 13 2380 43573 40.8 55.2 HETE XOIR 2.33
GRB 021014 56 2389 23513 42.3 30.9 HETE - -
GRB 021016 36 2397 37740 86.2 84.7 HETE - -
GRB 021104 31 2434 25262 25.6 8.5 HETE — —
GRB 021112 29 2448 12495 3.3 10.3 HETE — —
GRB 021211 12 2493 40714 4.6(6 80) 2.8 HETE O 1.01
GRB 030115 13 2533 12154 14.2 18.3 HETE OIR 2.2
GRB 030226 20 U-10893 13591 77.9(6 80) 91.8 HETE X0 1.99
GRB 030323 35 2640 79017 24.4 27.5 HETE O 3.37
GRB 030324 26 2641 11562 15.9 20.3 HETE O
GRB 030328 8 2650 40858 98.6 HETE X0 1.52
GRB 030329 35 2652 41834 29.1(6-80) 22.8 HETE XOR 0.17
GRB 030416 11 U-10897 39839 36.3(6-80) 4.7 HETE - -
GRB 030418 12 2686 35958 128.3(6-80) 134.4 HETE O -
GRB 030429 14 2695 38542 70.3 (6-80) 79 HETE Ol 2.65
GRB 030519 45 2716 50693 22.5(6-80) 9.5 HETE - —
GRB 030528 21 2724 46982 67.5 (6-80) 35.2 HETE XI -
GRB 0030706a 16 2758 13250 8.5 (6-80) 8.1 HETE - —
GRB 030723 11 2777 23297 13.1(6 80) 6.7 HETE X0
GRB 030725 37 2779 42384 169.4(6 80) 69.7 HETE O
GRB 030821 34 2814 19895 19.1(6 80) 18.3 HETE
GRB 030823 34 2818 31960 48.5(6 80) 73.6 HETE
GRB 030824 42 2821 60455 60.5 (6 80) 66.4 HETE
GRB 030913 5 2849 61617 5.9 5.7 HETE O
GRB 031026 1 2882 20143 92.4 HETE
GRB 0031109a 43 2917 40308 37.4(6-80) 34.6 HETE - -
GRB 0031109b 18 2919 69636 38.0(6-80) - HETE - -
GRB 0031111a 41 2924 60312 37.4 (6-80) 34.6 HETE - -
GRB 0031111b 39 2925 71487 38.0(6-80) 23.3 HETE - -
GRB 031203 42 2949 21536 10.4(6-80) 9.5 HETE - —
GRB 031220 23 2976 12596 9.6(6-80) 7.6 HETE XO -
GRB 040228 31 U-11475 805 - - HETE — -
GRB 040319 35 3128 27960 HETE
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Le modele GRBM est utilisé pour le calcul des fluences dans les différentes gammes
d’énergie et le modele CTPL dans le but de déterminer avec une grande précision les
parametres spectraux o« et E,. Nous verrons a la fin du chapitre 3 que dans certains cas
un autre modele est nécessaire pour ajuster les spectres des sursauts gamma.

2.4.3 Modele GRBM: parametres spectraux

La table 2.3 (suite: table 2.4) présente tous les parametres spectraux et les erreurs
a 90% de confiance dérivés de l'ajustement des spectres avec le modele GRBM. On a
donc, le nom, la durée sélectionnée en seconde, le nombre de degrés de liberté (DOF), les
parametres «, 3, E, et E, en keV, les normalisations pour les données de la WXM(N,,)
et de FREGATE (Ny), la valeur du x2. Les fluences et leur erreurs sont en unité de
10 %erg.cm ?: Fx est la fluence X entre 2 keV et 30 keV et F, est la fluence v entre
30 keV et 400 keV. Les erreurs sont calculées avec 90% de confiance. Je donne ensuite le
rapport F, /Fy qui avec les définitions données section 3.2.1 me permet de définir la nature
du sursaut: X-Ray Flash (XRF: F,/Fy < 1. ), X-Ray Rich (XRR: 1. < F,/Fx < 3.3) ou
sursaut gamma classique (GRB: 3.3 < F,/FY).

L’échantillon que j’ai étudié est constitué de 19 XRFs, 23 sursauts XRRs et 22 GRBs.

2.4.4 Modele CTPL: parameétres spectraux

La table 2.5 (suite: table 2.6) présente tous les parametres spectraux déduits de I’ajus-
tement des spectres par le modele CTPL. Ce modele sert exclusivement a la détermination
des parametres a et E,. On a donc, le nom, la durée sélectionnée, le nombre de degrés de
liberté (DOF), o, E,, E,, les normes a 100 keV pour la WXM et FREGATE et la valeur
X2. Les erreurs sont calculées avec 90% de confiance.

Ces tables me permettent, dans le chapitre suivant, de dégager des propriétés intéressantes

sur I’émission prompte des sursauts gamma.
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nom durée DOF «a B8 FE, E, Ny Ny Xi Fx Fy F,/Fx nature
s keV keV 1072 1072 10~ Serg.cm=2 10 ferg.cm—2

GRB 001225 5242 112 —1.26700] -2.3 326.7120 2417 - 8.6 153  33.39703) 133.987] 65 4012  GRB
GRB 010126  10.01 84 —1.227%70 -2.3 145.6782° 11355 - 191 075 1.236%5 108 3.46379 253 2.801  XRR
GRB 010213 31.45 96 -1.08 2997082 36613 3.4 467 335 0.91  0.52270.078 0.047710-015 0.091 XRF
GRB 010225  9.75 66 1197021 -2.3 29.08T39 235  0.877 0934 068  0.37410022 0.354510-047 0.948  XRF
GRB 010326a  31.45 112 —0.877032 2.3 323.676%9  365.6 1.88  0.78  1.984675:527 20.1079;%31 10.134  GRB
GRB 010326b  10.48 95  —0.97+0.99 -2.02 37.19 383 1.15 0.835 0.64 024670023 0.4731+0-277 1.923 XRR
GRB 010612 4717 99  —1.237013 2.3 513.0 395.0 0215 0.311 0.76  1.0567) 137 5.2927+0-372 5011  GRB
GRB 010613 1415 113 1437935 2347932 110971 632 0.666 0.896 092 12417047 19.3927+3-00 1.562  XRR
GRB 010629  23.75 97 —1.3%621 _208%028 623737 436 153 177 0.68  2.85979172 3.949F9757 1.381  XRR
GRB 010921  23.75 122 152703, —2.3379% 1717799 824 151 228 0.83  6.86470227 111874338 1.628  XRR
GRB 010923  5.78 97 —0.9970-% 2.3 205.2 207.2 1.99  0.84  0.4697035% 2.76979-229 5904  GRB
GRB 010928 3452 141  —0.65700 -2.3 281.9%9% 3805 3.05 179 077  1.325%57% 2143719583 16.178  GRB
GRB 011019 26.22 64  —1.047)98 2677005 8.01 7.68 0.898 1.52  1.03 0.448 0.1247 0.278  XRF
GRB 011103 15.72 65 -0.97 -2.3 10.8 1.1 1.67 066 157  0.135T0.068 0.088+0-005 0.652 XRF
GRB 011130 50 79 —1.14TL% 2381027 1.971 1.69  3.768 4.475 0.76 0.785 0.275 0.350  XRF
GRB 011212 52.42 94 -1.23 ~2.1510-2¢ 4.86 3.74 048  0.63  0.64 0.485 0.3201 0.66 XRF
GRB 011216  30.22 81  —1.48%07} 2.3 314.4 163.5 - 0385 0.75 1.393+0-16 3.263 2312 XRR
GRB 020113  1.128 112 —.5527038 -2.3 248.4759% 3602 - 331 955  0.066700%8 123579103 18.71  GRB
GRB 020124 4065 125  —.87t019 2597065 g1.89%3l 936 155 165 .86 1.91810-138 6.46372-361 3.369  GRB
GRB 020127  25.62 125  —1.09703% 2.3 113.0792 1028 051 055 .80 0.6747590 2.07179-232 3.071  XRR
GRB 020201  120.57 44 -.98 —2.21%93% 1128787 115 2.5 747 4.25 3.29 0.774  XRF
GRB 020305  120.6 84  —1.067071% 2.3 260.87392 2451 047 .85  2.749703%3 15.7919:92 5.747  GRB
GRB 020317 10 80 —.687052  357TLS0 238t% 3141 181 171 .90 0.211+0.028 0.170 0.805  XRF
GRB 020331 75 110 —.841018 2.3 71.95%721 835 079 087 .68 1.702+0-158 5791022 3.407  GRB
GRB 020418  7.31 112 —1.06%035  —21702% 2246751 2111 9.73 .64 3.299+1.58 17.97+15:60 5456  GRB
GRB 020531 1.03 122 —.9677%0 -2.3 252.71902 2628  2.76 363 768  0.142710 0! 101870970 7169  GRB
GRB 020625  41.95 109 -1.07 —2.187995  7.4815 6.9 045 057 .70 0.30310.041 2073 0.683  XRF
GRB 020801 2622 126  —1.2970% -2.3 1021758 725 074 042 098 7.861553 15.3175 13 1.947  XRR
GRB 020812 60 94 1077032 2147982 9065T59°  84.3 029 031 0.73 0.81+0:17 2.31 2.851  XRR
GRB 020813  113.8 142  —1.02%0> -2.3 215.17% 2108 242 281 167  13.88703; 78.75%1 35 5673  GRB
GRB 020819  50.15 116  —.941J12 -2.3 59.8171% 634 1.6 015 .93 24277513 5.82270-296 2.398  XRR
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WGYDH 219pows 2] 2900 TND.4PIdSs SJUIULDYSNID SIP S2UPQUIDUDJ (991nS) — F'g A
¢ . - avy,

nom durée DOF
@ ’8 Eo E N,
s P w Nf b% F
keV k —2 = X Fy Fy/F
GRB 021004 49.7 115 1 02+024 eV 10 10-2 0 g2 1070 _ y/Fx  mnature
e (10} -2.3 +33 : —berg.cm—*
GRE 021014 50 T . - 64.5175% 63.2 0.4 0.44 74 0.8110-114 1 84+go 27
-97_0.52 -2. 2 -1 _0.52 84717
GRB 021016 944 112 _1.2701 243-140 2938  — 073 76 04561027 L.345 2271 XRR
GRB 27015 -2.3 282,731 926.2 - 5A5T0% 11951 GRB
iRB 021104 31.25 68 _ 771073 TR 1120 : - 0.55 .85 3_417+g-244 14.71+0-8
: —0.52 4. ) —0.35¢ . )
e e T oo00t?  2a7 12 203 64 000N o 1305 GRB
: —1. 2.3 . 8347 797 0
GRB 021211 8 125 —sH0m 0T 2216_:17 151 177 117 .67 0.182+0-03 T30 955  XRF
*©—0.09 —2.5_¢ 39.7 : .
GRB 030115 35.9 113 131703 —0.8 95 6 47.4 7.5 83 08 1.344+0.04 T0.258 0.708 XRE
a 21 015 —24777% 89.7+79 61 077-0.08 2.6475 585 1.964 XRR
RB 030226 68.15 100  —1.0410-16 : 146 9 0277 0.347  0.87 0.9171+0-1 T2.4 - —
a U2 0172 -2.3 1581160 151 =~ —0.568 1'53470'92;, 1.672 XRR
RB 030323 26.22 78 —.gt0-08 T —55 7042 047 137 14511011 T0.45 : -
GR B o045 7326 43.7631 52 e 6.31175 578 4349  GRB
B 030324 10.48 117 —1.46%0-19 2.3 39 - : - 055 088 0a04Toon 0522 . l
“*Y_0.09 -2.4 391. . .
GRB 030328 193.9 139 — 0.5 S 1.2 069 211.2 0.3 0.37 0.86  0.45670:024 s 1.717  XRR
GRB A%y 22192 1367 1230 0437 L1952 187 2621  XRR
030329 62.92 139 1961002 o —16 : 0.87 091 1.35 8.447+0-196 To.53 -
GREB 260501 —2.28T5 5 91.45%3 67.7 _—0.221 306477 55 3.627 GRB
030416 78.65 75 1.0 00 -5 - 13.5 13.44 1.55 55.3810-37 56
= -1.09 ToaTOIe 5y FT >3 2%-0.43 107.597 56 1.94 XRR
RB 030418  104.85 125  —1.38701 10.64 —L° 1 273 423 08I 1.305 ' :
GRB 90 _0.19 —2.927 61.36144 38.0 . 0.435 0.333 XRF
030429 24.37 30 117104l 3 +—5;i . 0.19 0.21 1 1.773+0.227 1.698
—0.31 -2. 700"
GRB 030519 20.97 125 _0.9T0.03 68.6741 56.9 0.38 0.24  0.76 0.305+0-07 L 0.957 XRE
R 970 01 2.3 189 9+20 208 - 0.557+0-169 1.826 YRR
B 030528 83.87 105  —1.42702] 014 17 9 034 126 11 9.03810-23 1083
G tL_0.17 —2.357 49,4128 28 . —0.258 61.23777 47 6.774 GR
3RB 0030706a 5.24 76 —1.081+1-06 oy 24 18 6 0.38 1.03  0.82 7.26310:223 6.8410 15 : B
*7°-0.69 -2.4 115. ©—1.55 847y K
GRB 030723 18.7 95 -1.26 —2,0570-36 > 7;?3'1 106.4 036 0.7 0.089+0-021 0 287+25_1§3 091 XRE
GRB 030725 734 114 1537000 : 2;8 9'43;?41 6.9 047 048 0.98 0.244 0917 j22d  RRR
99_0.05 2.1 : - :
GRB 030821 19.96 93 — e 293.177¢ 137.7 084  0.89 1.39 g.8g10-221 T8 0859 XRE
a 87705 2.3 68534 77 88 0366 17.837955 2.007  XRR
RB 030823 55.5 89 —1.1870:3 y 21 4 162 173 096  0.954759% F0.18 ' —
a : A8T0E 2791080 3313 o7 9% 0.215 291755y 3.05 XRR
RB 030824 15.72 79 121 - 26+0:21 - :_184 1 1.06 0.9 0.7 2.136+0-156 1 616"’5:77 : R
GRB 030913 91 102 9T 2b_0 42 6.687¢ 5.27 3.42 426  0.68 1 0797.376 : . —1.124 0.756 XRF
—0.95 4’3 -2.3 1 +520 - : 582
GRB 031026 73.4 106 1 19+0.38 23 16150 1534 048 0.5 0.66 0.16970-032 0 8390058 0.53 XRF
f-0.22 4. —0.153 . _ 0 .-
GRB 0031109a 73.4 112 i ]7+0_03 2.3 89134 789.4 0.12 0.084 0.79 0_352+0.066 9 745—{-33?? 4.964 GRB
Bhars B} ] .
GRB 0031109b  235.8 80 pn o4 x 223.275; 1852 - 222 1.99 983703 39.8570-66 T8 GRB
] — 83703 _ :
GRB 0031111a  57.6 140 1037009 22.3 15.8  0.068 0.224 1.09 5 21429 ] 7*1-17 4.053 GRB
— Y9 -0.08 -2.3 429.471250 . 794
GRB 0031111b 36.7 92 1 o5tLs5 o 94775, 4165  0.79 1.09 0.84 2.93570.246 0% 0.81 XRF
S99 ~2.027%-19 6.861 770263 23.18%5:3° 7.897 GRB
GRB 031203 11.21 132 _1.1370:09 - - ;;2 5.1 0.68 1.21  0.96 0.95 0 88; -
~12-0.08 -2. 1 ; : .
GRB 031220 15.7 ]9 _1.4510.19 0 73-1;3?; 151.1 6.77 3.54 0.78 2_]07+g-”2 3.094+0-338 0.934 XRF
GRB 040228 41.9 95 1 27;0'36 4075 69.17 4, 38 0.31 036 0.78 0 564+0'é§§ : 0 — 3841 GRB
- Ll -2.3 ’ : ] .595 1
GRB 040319 8.69 111 _1.0210:35 246.5 175 0.12  0.09 0.68 0.289+0.115 056 XRR
021575, 2.3 55.4150 . 0.948+0.402 3.980 X
0-4_94 543 145 1.83 074 0.5627093¢ [ 1250108 - RR
—0.429 12277704 1.996 XRR
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nom durée DOF FE, E, Ny Ny X
s keV keV 1072 1072

GRB 001225 5242 112 * 3403130 251.8 - 2924 1.44
GRB 010126  10.01 84  —1.287037 187.57720 135 - 6.22  0.75
GRB 010213 3145 96 - - - - -
GRB 010225  9.75 66 34.8511F 268 219 233  0.68
GRB 010326a 31.45 112 342.817%% 3839 - 1.09  0.78
GRB 010326b 10.48 95 65.46735% 55.6 1.3 0.973  0.65
GRB 010612  47.17 99 571.4_334 4285 0.68 099 0.76
GRB 010613  141.5 113 136.8750 725 534 721 0.92
GRB 010629  23.75 97 85.9375% 515 731 876  0.68
GRB 010921  23.75 122 196777 902 17.23  26.41 0.82
GRB 010923 578 97 236.9 037 2321 - 2.08 0.84
GRB 010928  34.52 141 295.8793  396.4 0.624 0.3696 0.77
GRB 011019 2622 64 19.80719% 105 146 217  1.02
GRB 011103 1572 65 ~ - - - -
GRB 011130 50 79 ~ - - - -
GRB 011212 5242 94 - - - - -
GRB 011216  36.7 80 1053 621 - 2.91  0.88
GRB 020113  1.128 112 238.9T130 3535  —  0.383 .95
GRB 020124  40.65 125 86.95T31  96.5 .901  .9701 .86
GRB 020127  25.62 125 —1.117047 122.87%0 109.3 .824  .889 .80
GRB 020201  120.57 44 - - - - -
GRB 020305 120.6 84 —1.06701; 261.3733% 2456 -  0.636 .85
GRB 020317 10 80 20.1673>  29.6 336  .304 .89
GRB 020331 75 110 70.3730  83.6 362 395 .65
GRB 020418  7.31 112 28397130 2526 - 1528 .64
GRB 020531  1.03 122 262.3T90  270.7 235 3.1 .76
GRB 020625 41.95 109 - - - - -
GRB 020801  262.2 126 1334770 854 318 185 1
GRB 020812 60 94 114.8%320  98.7 0472 0.508 0.73
GRB 020813  113.8 142 231718 2241 274 321 L7
GRB 020819  50.15 116 76.2371) 739 147 141 1
GRB 021004  49.7 115 84.03™39 765 .49 55 .76
GRB 021014  26.22 97 263.7_166 3349 2 76
GRB 021016 944 112 319.4799% 2491 - 1.51 .86
GRB 021104  31.25 68 30.18737 293 62 1.07 .66
GRB 021112 228 89 80.7 331 .96 .88 .67
GRB 021211 8 125 51.2578 564 3.58  3.98 .92

TAB. 2.5 — Parameétres des ajustements spectrauz avec le modéle CTPL.




CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONNEES DE FREGATE/HETE-2

nom durée DOF «a FE, E, Ny Ny X2
s keV keV 1072 1072

GRB 030115  35.9 113 —1.337075 98.3%13 658 121 1.52 0.86
GRB 030226  68.15 100 —1.08%33 177.9732  163.6 0.55 0.64 0.89
GRB 030323 2622 78  —0.870%, 442X 530 0.82 022 0.87
GRB 030324  10.48 117 -1.48%)1%  236.5 1229 2.68 3.29 0.86
GRB 030328  193.9 139 —1.17007 123.371] 1023 1.54 1.14 1.26
GRB 030329  62.92 139 —1.337007 119.973%  80.3 4949 513 2.38
GRB 030416  78.65 75 — — — — — -
GRB 030418 104.85 125 —1.437017 69.8773 398  1.21 1.36 0.99
GRB 030429 2437 80  —1.15703¢ 674720 573 082 0.51 0.76
GRB 030519  20.97 125 —0.94700; 218478 2315 23 898 1.21
GRB 030528 83.87 105 —1.6270% 90.2%0 343 356 104 0.89
GRB 030706a 524 76  —1.19700 1523_4; 1234 - 072 0.7
GRB 030723 187 95 —1.7810%, 918 202 1.78 212 0.97
GRB 030725 734 114 1537005 297.471%  139.8  9.89 105 1.38
GRB 030821  19.96 93  —0.91701% 77578 845 096 1.05 0.95
GRB 030823 555 89  —1.2702%  353%% 282 25 213 0.71
GRB 030824 1572 79 - - - - - -
GRB 030913 9.1 102 —0.977333 156733  160.7  0.41 0.43 0.66
GRB 031026 734 106 —1.167075 10000 100000 .23  0.16 0.79
GRB 031109a  73.4 112 —1.19%0-0%  247.973%  200.8 -~ 531 202
GRB 031109b  235.8 80 - - - - - -
GRB 031111a  57.6 140 —1.03700% 437.572% 4244  0.93 128 0.84
GRB 031111b  36.7 92 —1.82%035 1364 103 245  2.67 441 094
GRB 031203  11.21 132 -1.147009  183%32 1574 123 6.48 0.78
GRB 031220 1572 89  —1.557020 964 5,  43.4 3 3.67 0.77
GRB 040228 4195 95 —131703" 300.8 243 207.5 0.48 0.36 0.68
GRB 040319  8.69 111 -1.04"3% 61.3%3} 588 1.6 204 0.73

TAB. 2.6 — (suite) Paramétres des ajustements spectrauz avec le modéle CTPL.
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CHAPITRE 3. ETUDE SPECTRALE DE L’EMISSION PROMPTE

Chapitre 3

Etude spectrale de I’émission
prompte

Je présente dans ce chapitre les diverses observations et interprétations que j’ai pu
déduire de I’étude spectrale des sursauts gamma détectés par HETE-2/FREGATE. Afin
de travailler sur un échantillon cohérent de sursauts, j’ai sélectionné dans les ~ 150 sur-
sauts détectés par FREGATE uniquement ceux qui sont dans le champ de vue de FRE-
GATE avec un angle d’incidence inférieur & 60°. Si le sursaut a aussi été détecté par la
WXM, je fais un spectre joint avec les deux lots de données.

J’étudie donc les 64 sursauts dont j’ai présenté les parametres spectraux dans les tables
a la fin du chapitre 2. La grande majorité des sursauts détectés appartient a la catégorie
des sursauts longs. Les deux sursauts courts GRB 020113 et GRB 020531 détectés par
HETE-2 sont représentés dans la plupart des figures par des étoiles pour pouvoir les
différencier rapidement et choisir de les prendre en compte ou non dans les interprétations.
Les sursauts courts semblent provenir d’'un mécanisme différent de celui responsable des
sursauts longs (voir chapitre 1.4.1) et il est important de pouvoir les distinguer des autres.
De plus, HETE-2 a détecté tres peu de sursauts courts contrairement aux autres missions
comme (BATSE ou BeppoSAX), j’aborderai ce point dans la section 3.4.

Ce chapitre porte sur I’étude des spectres intégrés sur toute la durée du sursaut,
et se compose de la maniere suivante: je présente dans un premier temps les distributions
des différents parametres spectraux et relations dérivées des études des spectres de HETE-
2. Puis je fait une étude détaillée sur la nature des XRF's. Je passe ensuite rapidement sur
le probleme des sursauts courts et sur une méthode simple pour déterminer si un sursaut
est dans le champ de vue de FREGATE. Enfin je montre que j’ai observé dans les spectres
de deux sursauts une seconde cassure a basse énergie qui n’est pas celle du E,,.

Notation:
Les sursauts gamma mous sont notés XRF (X-Ray Flashes) et XRR (X-Ray Rich GRBs)
et les sursauts gamma classiques: GRB. Les définitions de ces différentes classes de sur-
sauts ont été introduites dans la section 1.2.8 et seront précisées dans la section 3.3.

3.1 Distribution des parametres spectraux

Les différents parametres spectraux des sursauts gamma sont ceux définis par le
modele de Band que j’ai présenté dans le chapitre 1 section 1.2.3. Ces parametres, au
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CHAPITRE 3. ETUDE SPECTRALE DE L’EMISSION PROMPTE

nombre de trois, permettent de caractériser chaque sursaut; ce sont: le pic d’énergie E,
relié a la valeur E,, I'indice spectral de la pente a basse énergie a et celui de la pente a
haute énergie 3.

Les valeurs et erreurs & 90% de confiance des parametres E, et o ont été calculées en
ajustant les spectres avec le modele CTPL. J’ai choisi de présenter dans cette section les
deux types de distributions des parametres spectraux dérivés des deux modeles, CTPL et
GRBM. Ces distributions me permettent d’introduire les différentes catégories de sursauts
gamma qui ont été mises en évidence par BeppoSAX [62] et confirmées par HETE-2[10]:
les X-Ray Flashes (XRF) et les sursauts X-Ray Rich (XRR).

3.1.1 Distribution de alpha

Les figures 3.1 montrent la distribution du parametre a: pour tous les sursauts détectés
par FREGATE+WXM. A gauche, la distribution est dérivée du modele CTPL et a droite
du modele GRBM. La valeur moyenne de cette distribution, dans les deux cas, se situe a
~ —1.2, ce qui est en accord avec celle des sursauts de BATSE qui est centrée sur
—1 [108] (voir figure 1.9 au centre).

Distribution du parameétre alpha (CTPL) Distribution du paramétre alpha (GRBM)
T T T T T T
] ] F i ]

nombre
nambre

-2.0 -1.5 -1.0 -0.5
alpha

Fia. 3.1 — Ces figures montrent la distribution du paramétre « pour les spectres des sursauts
détectés par HETE-2. La distribution & gauche est dérivée des spectres ajustés avec le modéle
CTPL et celle a droite des spectres ajustés avec le modéle GRBM. Les distributions piquent a
une valeur moyenne de ~ —1.2. Les traits pointillés représentent les limites synchrotron.

Le second résultat, plus important (qui est également illustré dans la figure 3.3) est
que la distribution est confinée dans les limites prédites par le modele mettant en
jeu ’émission synchrotron. Ces limites sont —3/2 et —2/3 et elles sont représentées en
tirets (voir la discussion sur ces limites dans le paragraphe suivant). On remarque que 5
sursauts pour le modele CTPL et 4 pour le modele GRBM sont en dehors de ces limites.
Cette figure ne présente cependant pas les erreurs sur ces parametres et nous verrons avec
les figures suivantes qu’elles peuvent étre importantes, mais il apparait néanmoins que
tous les sursauts restent compatibles avec ces limites. En ce qui concerne la comparaison
avec la distribution de BATSE, ainsi que les résultats de BeppoSAX [46], qui sortent des
limites du synchrotron, il est important de noter que ces derniers sont dérivés de I'étude
spectro-temporelle des sursauts de BATSE et BeppoSAX alors que celle de HETE-2 est
dérivée uniquement des spectres intégrés sur toute la durée du sursaut.

Il serait intéressant de faire le méme genre de distribution que celle de BATSE, c’est
a dire en utilisant les spectres intégrés sur un intervalle de temps précis pour voir si les
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Fic. 3.2 - Ces figures montrent I’évolution temporelle des paramétres spectraur de GRB 001225.
Le sursaut a été découpé en sept intervalles de temps égaux (0-6) et lintervalle numéro 7
correspond au spectre intégré sur la durée totale du sursaut. A gauche le paramétre o (en haut)
et By, (en bas) et a droite, la dureté.

sursauts de HETE-2 sortent aussi des limites prédites par le modele synchrotron. J’ai fait
cette étude pour le “CHRISMAS BURST”, GRB 001225. Ce travail a fait I’'objet d’un
proceeding a Rome en 2002, qui est en annexe. La figure 3.2 montre ’évolution temporelle
des parametres spectraux de GRB 001225. Le sursaut a été découpé en sept intervalles
de temps égaux (0-6) et I'intervalle numéro 7 correspond au spectre intégré sur la durée
totale du sursaut. A gauche le parametre a (en haut) et E, (en bas) et a droite, la dureté.
On voit que dans ce cas, le parametre « reste dans les limites du synchrotron, ce qui
étendrait le résultat précédent a I’évolution spectro-temporelle (néanmoins ce résultat
reste a confirmer). Cette figure montre aussi I’évolution spectro-temporelle du dur
vers le mou qui a été mise en évidence avec les autres expériences (voir section 1.2.5
[51, 46]). En effet, si on ignore le premier intervalle pour lequel o n’est pas contraint, on
voit que le E, et la dureté évoluent simultanément d’un spectre dur (grande valeur de E,
et donc grande valeur de la dureté) vers un spectre mou.

Les figures 3.3 montrent le parametre o en ordonnée en fonction du parametre F,
en abcisse calculés a partir du modele CTPL (figure de gauche) et du modele GRBM
(figure de droite). Les erreurs sont représentées avec des intervalles de confiance a 90%.
Sur la figure de gauche, on voit que les 5 sursauts dont le o était en dehors des limites
synchrotron sur la figure 3.1 ont des barres d’erreurs importantes compatibles avec les
limites du synchrotron. De méme pour les 4 valeurs de « qui étaient en dehors des limites
sur la figure 3.1 de droite, les erreurs sont aussi dans les limites du synchrotron.

Les figures 3.4 montrent les memes figures que 3.3 avec E, a la place de E,. Outre le
méme résultat que la figure précédente, cette figure met en évidence une fraction impor-
tante de sursauts qui ont un E, inférieur a 50 keV: c’est une premiere confirmation de
'observation des sursauts mous mis en évidence avec BeppoSAX [62]. Ces sursauts ont la
caratéristique d’émettre la majeure partie de leur énergie a basse énergie et donc d’avoir
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alpha vs Eo, modéle CTPL alpha vs Eo, modéle GRBM
T T

0.0[ T

I I
10 100 1000 1 10 100 1000
Eo (keV) Eo (keV)

Fia. 3.3 — Ces figures présentent en absisse le paramétre E, et en ordonnée le paramétre a des
spectres des sursauts ajustés avec le modéle CTPL (figure de gauche) et le modéle GRBM (figure
de doite). Les tirets symbolisent les limites du synchrotron (—3/2 et —2/3).

alpha vs Ep, modéle CTPL alpha vs Ep, modéle GRBM
T T

0.0[ T

0.0[

I I
10 100 1000 1 10 100 1000
Ep (keV) Eo (keV)

F1G. 3.4 — Ces figures présentent en absisse le paramétre E, et en ordonnée le parametre o des
spectres des sursauts ajustés avec le modéle CTPL (figure de gauche) et le modéle GRBM (figure
de doite). Les tirets symbolisent les limites du synchrotron (—3/2 et —2/3).

un E, dont la valeur est inférieure a celles trouvées par BATSE. On voit aussi sur cette
figure que quelle que soit la valeur de E,, particulierement dans le cas des sursauts mous,
« reste aussi dans les limites du synchrotron.

Ces figures 3.1, 3.3, 3.4 nous permettent de mettre en évidence plusieurs caractéristiques
de I’émission prompte des sursauts, qu’ils soient durs ou mous:

— Existence d'une quantité importante de sursauts qui ont un E, et un E, a basse
énergie, typiquement inférieur a 50 keV. Ces sursauts ont été classés comme XRFs
par Heise et al. (2001) [62]. Cette figure montre la confirmation par HETE-2 de
I’existence des X-Rays Flashes.

— Quelle que soit la valeur de E, et donc quel que soit le type de sursaut (XRF, XRR
ou GRB), toutes les valeurs (aux erreurs pres) du parametre a sont dans les limites
prédites par le modeéle synchrotron (voir ci apres).

— Les sursauts XRFs et XRRs ont une distribution de « similaire a celle des sursauts
GRB:s.
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En ce qui concerne ce dernier point, la figure 3.4 a droite est celle qui est la plus
représentative, tous les sursauts y sont représentés et le parametre F, est caractéristique
de chaque sursaut. Dans cette figure, on voit qu’il n’existe vraisemblablement pas de
différences fondamentales entre les sursauts mous (avec un petit E,) et les GRBs clas-

siques, ce qui n’était pas completement admis au moment de leur découverte. Ces évenements

étaient initialement définis par le fait qu’ils étaient vus dans la WFC (détecteur X) et
non dans le GRBM (détecteur gamma) de BeppoSAX. Ils formaient donc deux classes
distinctes et naturellement, on a pensé que ce pourraient étre des évenements qui avaient
une physique différente des sursauts gamma (voir la section 1.2.8)

Les limites du synchrotron pour la pente du spectre & basse énergie

[’émission synchrotron est produite par des électrons relativistes évoluant dans un
champ magnétique. La forme du spectre des photons rayonnés est directement relié a la
distribution en énergie des électrons relativistes. Si on fait 'hypothese que le processus
synchrotron est dominant durant toute la phase de I’émission gamma, des limites peuvent
étre obtenues pour la pente des spectres intégrés sur la durée totale du sursaut. Ces pentes
limites sont calculées dans le chapitre 4 de cette these qui décrit le mécanisme d’émission
synchrotron dans le cadre du modele des chocs internes. je me limite ici aux résultats
concernant la pente a basse énergie d’indice a qui doit vérifier —3/2 < a < —2/3. Jai
montré dans cette section que toutes les valeurs de o des sursauts détectés par HETE-2
étaient bien, sans exception, dans cet intervalle.

La premiere limite « = —2/3 est appelée aussi ligne de mort du mécanisme synchro-
tron:
Le spectre synchrotron instantané d’un électron unique montre une pente a basse énergie
a = —2/3 (pour le nombre de photons et @ = +1/3 pour le flux), suivie d’'une coupure
exponentielle a la fréquence synchrotron. Ce spectre serait aussi celui d’une distribution
mono-énergétique d’électrons. Dans le cas des sursauts gamma, on prévoit plutot que les
électrons relativistes ont une distribution en loi de puissance N(E) = E~?, pour E > FE;
et avec p proche de 2. E; est I’énergie minimum des électrons relativistes qui viennent
d’étre accélérés. Si ces électrons ne rayonnent pas efficacement, leur perte d’énergie par
rayonnement synchrotron est négligeable et la forme de cette distribution n’évolue pas
sur une échelle de temps dynamique. Le spectre instantané est donc la superposition du
spectre mono-énergétique mentionné ci-dessus, pondéré par la loi de puissance. A basse
énergie, on ne somme que des pentes —2/3 et le résultat est « = —2/3. Lorsque 'on integre
ces spectres élémentaires sur la durée du sursaut, la pente observée est donc encore égale
aa=-2/3.

La seconde limite & = —3/2, vient du fait que le cas précédent est modifié si les
électrons rayonnent efficacement. En effet la perte d’énergie des électrons n’est plus
négligeable et en particulier I'énergie minimum des électrons diminue rapidement au cours
du temps. La pente a basse énergie du spectre des photons synchrotron devient donc plus
pentue car les électrons se refroidissant rayonnent de plus en plus a basse énergie. On
trouve dans ce cas @ = —3/2 [119].

Au total, au cours d’un sursaut, les électrons peuvent changer de régime et on s’attend
donc a ce que la pente a basse énergie obtenue du spectre intégré sur la durée du sursaut
vérifie —3/2 < a < —2/3. Cependant, pour des raisons d’efficacité, on s’attend dans le
modele des chocs internes a ce que @ = —3/2 soit la valeur la plus fréquente (rayon-
nement efficace). Notons également que contrairement a la phase de 'afterglow pour
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laquelle le mécanisme synchrotron est tres certainement le processus radiatif dominant
(ceci est par exemple confirmé par les mesures de polarisarion), la nature du processus
dominant est moins claire pour la phase d’émission gamma et ces limites ne s’appliquent
bien évidemment plus si celui-ci n’est pas le mécanisme synchrotron.

3.1.2 Distribution du E,

J’ai choisi de montrer sur la figure 3.5 la distribution de E, en fonction des deux
modeles, CTPL (en pointillés) et GRBM. On voit que les distributions sont identiques
quel que soit le modele choisi. Ceci vient du fait que le parametre E, est un parametre
particulierement stable. Cette figure montre que quel que soit le modele utilisé, lorsque
la valeur de o change, celle de E, change aussi afin que E, reste identique. On peut
remarquer sur cette figure que le modele CTPL ne permet pas d’obtenir des petites
valeurs de E,. En effet, les sursauts mous ont un E, situé au milieu (ou plus bas) de
la gamme d’énergie de HETE-2, et pour ces sursauts, le modele GRBM est indispensable
puisque que le parametre 3 est un parametre a part entiere. Les spectres de ces sursauts
mous ne peuvent donc pas étre ajustés avec le modele CTPL (voir les tables 2.5, et 2.6
présentant les parametres dérivés du modele CTPL).

Distribution du Ep (GRBM et CTPL)
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F1G. 3.5 - Distribution du E, calculé a partir des deuz modéles CTPL (en pointillés) et GRBM
(en trait plein). Cette distribution montre que le paramétre E, est un paramétre stable quel que
soit le modéle utilisé.

La seconde figure 3.6 montre la distribution du E, dérivé du modele GRBM (en trait
plein), comparée a celle de BATSE [108] (en pointillés). L’utilisation du modele GRBM
permet de prendre en compte l'intégralité de I’échantillon de sursauts détectés par HETE-
2. Effectivement dans le cas des sursauts mous qui ont typiquement un E, aux environs
de 20 keV, les spectres ne peuvent étre ajustés avec le modele CTPL alors que les sursauts
ayant un £, a la limite haute de la gamme de FREGATE peuvent étre ajustés avec le
modele GRBM en fixant la valeur de § a -2.3
On montre ici que la distribution des E,, étroite et centrée sur 200 keV avec BATSE, est
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plus large et s’étend a plus basse énergie. La distribution de HETE-2 est centrée sur
~ 70 keV et s’étend a basse énergie, jusqu'a quelques keV. Cette distribution confirme
'existence de sursauts qui ont un faible E,, qui semblent former une continuité avec la
distribution de BATSE et non une catégorie distincte.

On remarque aussi que ces deux distributions correspondent aux gammes d’énergie ex-
plorées par les instruments. BATSE était sensible de 30 keV a 2 MeV et la distribution
s’étend entre 30 keV et 2 MeV, centrée sur 200 keV. De méme, HETE-2 est sensible
aux photons de 2 a 400 keV et la distribution s’étend sur la méme gamme d’énergie,
centrée sur 70 keV. Cette observation montre que toutes les observations sur les sur-
sauts gamma (et en astrophysique en général) sont biaisées par les instruments. Pour les
sursauts gamma cet effet est incontestable: je montrerai a la fin de ce chapitre que la
gamme d’énergie de HETE-2, qui s’étend a basse énergie, nous a permis d’observer une
caractéristique supplémentaire dans les spectres des sursauts a basse énergie. De méme,
I'expérience EGRET qui observe le ciel gamma aux alentours de plusieurs GeV a permis
aussi d’observer d’autres caractéristiques a tres haute énergie (voir section 3.6).

Distribution du Ep (GRBM) comparée a BATSE
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Fi1G. 3.6 — Distribution du E, calculé a partir du modéle GRBM (trait plein) et comparée a
celle de BATSE en pointillés (la distribution de BATSE a été renormalisée afin d’étre aisément
comparable a celle de HETE-2). Les deux lignes correspondent aux gammes d’énergie respectives
explorées par BATSE et HETE-2.

Il semble donc nécessaire d’avoir une large gamme d’énergie pour bien observer et
comprendre 1’émission prompte des sursauts gamma.

3.1.3 Distribution de

La distribution du parametre /3 (figure 3.7) est présentée seulement pour les sursauts
pour lesquels ce parametre a pu étre déterminé, c’est a dire pour 27 sursauts. Ces sursauts
sont essentiellement des sursauts mous, puisque ce sont les seuls qui ont un E, assez bas
pour que (3 soit déterminé correctement. Néanmoins si I’on compare cette distribution avec
celle des sursauts de BATSE (figure 1.9 a droite), on remarque qu’elles sont complétement
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compatibles. La distribution de g pour les sursauts de BATSE est centrée sur —2.3 ainsi
que celle de HETE-2. Il est cependant important de noter que les erreurs sur le parametre
£ sont non négligeables. Les erreurs inférieures sont particulierement importante dans la
plupart des cas (voir figure 3.7 de droite).

Ces figures montrent globalement que les sursauts mous (XRF, XRR) présentent les
memes caractéristiques spectrales du point de vue des parametres que les sursauts clas-
siques détectés par BATSE. La seule différence est leur spectre qui est décalé a plus basse
énergie.

Distribution du paramétre beta beta vs Ep
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F1G. 3.7 — Distribution du paramétre 3. A droite, en fonction de Ej.

3.1.4 Conclusions sur les parametres spectraux dérivés des modeles CTPL
et GRBM pour les sursauts détectés par HETE-2

Les simples distributions des parametres spectraux nous permettent de déduire de
nombreuses conclusions sur I’émission prompte:

— Les distributions de « et 3 sont en accord avec celles de BATSE.

— Quelle que soit la valeur du £, la distribution de «, pour les spectres intégrés sur
toute la durée du sursaut, reste confinée dans les limites prédites par le modele
d’émission synchrotron.

— Nous avons confirmé 1’observation de sursauts mous qui ont la particularité d’avoir
un E, situé a basse énergie E, < 50 keV.

— Ces sursauts mous semblent présenter les mémes distributions de a et § que les
sursauts gamma classiques, et ils ne peuvent etre distingués de maniere claire des
sursauts gamma (on ne voit pas deux groupes distincts dans les distributions). C’est
un premier résultat en faveur du fait qu’ils sont tous issus du méme phénomene.

3.2 Relations spectrales

Pour cette étude je me base principalement sur le calcul des fluences dans la gamme
d’énergie entre 2 keV et 30 keV (notée fluence X, Fx) et dans la gamme d’énergie entre
30 keV et 400 keV (notée fluence v F,). Le calcul de ces deux fluences est a préciser.
Tout d’abord le modele utilisé pour calculer ces fluences est le modele GRBM. En effet, le

93



CHAPITRE 3. ETUDE SPECTRALE DE L’EMISSION PROMPTE

modele GRBM est défini pour tous les types de sursauts (XRFs, XRR et GRBs) et permet
de ne pas sous-estimer les fluences a haute énergie dans le cas des sursauts mous (XRFs
ou XRR). En ce qui concerne les sursauts GRBs, méme si la partie haute énergie ne peut
etre détectée, en fixant le parametre [ a la valeur moyenne trouvée avec les sursauts de
BATSE qui est de —2.3 [108] on peut calculer les fluences, tout en prenant bien en compte
les hautes énergies. Enfin nous avons vu section 2.3.3 que la normalisation entre les deux
instruments, la WXM et FREGATE n’est pas toujours parfaite. Il n’est donc pas possible
de calculer la fluence X en utilisant les données de la WXM et les fluences v en utilisant
FREGATE. On calcule donc les fluences X et v & partir des parametres spectraux obtenus
avec les spectres joints et avec la normalisation de FREGATE.

3.2.1 Relation dureté-intensité

La premiere relation que je mets en évidence est celle de la dureté en fonction de
l'intensité, qui a été mise en évidence des 1991 ([6], [94], [13]). Sur la figure 3.8, la dureté
est définie comme le rapport entre les fluences v et X et l'intensité comme la fluence
totale entre 2 keV et 400 keV (X + ). Cette figure met en évidence la corrélation
positive entre la dureté et l’intensité sur pres de trois décades en intensité:
plus les sursauts sont faibles en intensité plus la dureté devient petite. On définit ainsi
arbitrairement les trois classes de sursauts gamma que je mentionne depuis le début de
cette these:

— les sursauts gamma GRBs sont définis tel que F,/Fx > 3.3
— les sursauts X-Ray Richs (XRRs) sont définis tel que 1 < F,/Fx < 3.3
— les X-Ray Flashes (sursauts XRFs) sont définis tel que F,/Fx <1

Les deux lignes en tirets représentent les limites en terme de F.,/F'x des trois populations.
La figure montre que ces trois classes forment un continuum et non trois classes distinctes
comme il avait été suggéré au moment de leur découverte. La différence entre ’expérience
HETE-2 et BeppoSAX est que les XRFs étaient définis comme évenements ayant été
détecté avec I'instrument X (WFC) et pas avec U'instrument gamma (GRBM). Dans le
cas de HETE-2, ces évenements sont détectés par FREGATE et par la WXM qui couvrent
ensemble une gamme d’énergie continue entre 2 keV et 400 keV et qui ont une réponse
commune dans la gamme 6-25 keV. Grace a cette large gamme d’énergie, HETE-2 est
capable non seulement de détecter les XRF's, XRRs et les GRBs, mais aussi de fournir un
spectre continu de ces évenements dans la gamme d’énergie 2-400 keV.

Cette continuité observée entre les trois classes est en faveur du fait qu’elles font partie
d’un méme groupe, et sont issus du méme phénomene physique.

3.2.2 Diagramme fluence-fluence

La figure 3.9 montre un diagramme fluence-fluence pour les sursauts de HETE-2, avec
en abscisse la fluence v et en ordonnée la fluence X. Cette figure confirme une fois de plus
la continuité observée entre les trois types de sursauts que j’ai montrée dans le paragraphe
précédent. Elle montre aussi qu’il existe une corrélation entre Fx et F.,. En prenant en
compte I’échantillon complet, on trouve F,, ox Fi:%® et en ignorant les deux sursauts courts
et durs (représentés par des étoiles) on obtient F), oc Fiy'".
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Relation dureté—intensité
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F1G. 3.8 — Dureté F.,/Fx en fonction de la fluence totale, Fx + F,. Cette figure permet de
distinguer les trois classes de sursauts, les XRFs, XRRs, et GRBs et montre que ces trois classes
forment une continuité.
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F1G. 3.9 - F,, en fonction de Fx pour les sursauts de HETE-2.

3.2.3 Relation dureté-F,

La figure 3.10 montre la dureté F,/Fx en fonction de la valeur de E,. Elle met en
évidence une excellente corrélation entre £, et la dureté. Cette corrélation qui est
issue naturellement de la fonction de Band montre que la dureté est un excellent traceur
du E,. Comme on I'a vu précédemment, la valeur de E, est dans de nombreux cas peu
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précise, lorsque la cassure se trouve aux limites de la gamme d’énergie de FREGATE
+ WXM, et que les parametres o ou F,, et donc £, ne sont pas bien contraints par les
ajustements spectraux. Il est donc tres intéressant de pouvoir calculer une quantité sure et
précise qui est caractéristique du F,, et qui ne dépend pas de la précision de I'ajustement
spectral.

Les lignes en pointillés représentent comme dans le cas des figures précédentes et
suivantes, les limites en termes de dureté des trois classes de sursauts. On remarque
encore une fois cette continuité qui a été montrée aussi précédemment et qui est en faveur
d’un mécanisme identique responsable de I’émission a I'ceuvre dans ces classes de sursauts.
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F1G. 3.10 — Cette figure montre le rapport entre les fluences F.,/Fx en ordonnée et en abscisse
la valeur de E,. La dureté peut étre considérée comme un indicateur robuste du E,.

3.2.4 Relation d’Amati

En 2002, Amati et al. [2] étudierent 12 sursauts de BeppoSAX pour lesquels un redshift
avait été mesuré et montrerent qu’il existe une relation purement observationnelle entre
la valeur du E, a la source, notée E;”" et la valeur de I'énergie totale isotrope Ei,
mesuréeentre 1 keV et 10000 keV, c’est a dire I’énergie rayonnée par la source dans cette
gamme d’énergie en prenant comme hypothese une émission isotrope.

La figure 3.11 montre que HETE-2 a confirmé et étendu la relation d’Amati [83]. En
effet les dix sursauts détectés par HETE-2 et dont le redshift a pu étre mesuré, confirment
cette relation. De plus, la WXM a détecté un sursaut GRB 020903 qui est le plus mou des
XRFs détectés par HETE-2. Ce sursaut, qui ne fut pas détecté par FREGATE (tellement
il contenait peu de photons au-dela de 7 keV), a un E, de 2.7 keV [117], un redshift de
2z = 0.25 et une énergie isotrope équivalente de E;,, = 10* erg. Ces valeurs placent ce
sursaut dans la continuité de la relation d’Amati avec une énergie F;y, 300 fois plus faible
que le plus faible des sursauts de BeppoSAX. La relation est la suivante: E>7"*¢ = 89E}; ,
keV avec Ejg, 50 est 1'énergie isotrope en unité de 10°% erg (Fiso50 = Fiso * 10°% erg). La
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relation découverte par Amati et al. fut donc non seulement confirmée et étendue sur plus
de 3 décades par les sursauts de HETE-2 mais elle implique aussi le fait que les XRFs sont
issus du méme phénomene que les GRBs et ont leur place dans les différentes relations
spectrales définies pour les GRBs.
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Fi1G. 3.11 — Cette figure montre le E, a la source en fonction de E;z, pour les sursauts de
BeppoSAX et de HETE-2 qui ont un redshift[117].

3.3 Nature des XRFs

Nous avons vu que le résulat principal de HETE-2 concernant 1’émission prompte est
la confirmation de I’existence des sursauts mous (voir section 1.2.8). Ce terme de sursauts
mous permet de les différencier des sursauts détectés par BATSE et a partir desquelles
ont été formulées les premieres relations sur les caractéristiques spectrales des GRBs.
De chaque relation décrite dans les sections précédentes, nous pouvons en déduire des
propriétés sur les XRF's et XRRs. Depuis leur découverte il fallait démontrer si cette classe
était une classe particuliere de sursauts gamma ou si c’était le méme phénomene a des
énergies plus basses. Les distributions des parametres spectraux (« et ) présentées figure
3.12, montrent qu’elles sont identiques a celle des GRBs. Les XRFs, XRRs et GRBs sont
différentiables uniquement par le parametre E,, qui se situe dans le cas des deux premieres
classes a plus basse énergie que pour les GRBs. C’est sur ce critere (plus précisément
celui de la dureté) que nous avons défini de fagon arbitraire les XRFs et XRRs. Ces deux
distributions des E), et de la dureté montrent une continuité entre ces trois classes. Cette
continuité nous permet de croire que les XRFs et XRRs sont issus du méme phénomene
que les GRBs. Le fait qu’ils suivent de surcroit la relation d’Amati confirme 1'origine
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commune des trois classes. Nous verrons dans le chapitre 4.3 que le modele théorique que
j’ai étudié permet aussi de montrer que les XRFs et XRRs sont issus du méme phénomene.
Il est néanmoins important de noter que le nombre d’évenements observés n’est pas assez
important pour exclure la possibilité d’un classe de sursauts vraiment différente. Les
futures missions permettront d’augmenter les statistiques et favoriser un modele.

Distribution du parametre alpha (GRBM) Distribution du parameétre beta des XRF
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Fic. 3.12 — Distribution des paramétre o et B pour les XRFs. La distribution de B doit étre
comparée a la figure 3.7. On remarque que les XRFs présentent pour ces paramétres, les mémes
distributions que l’échantillon total.

3.3.1 XRFs: des sursauts a grand redshift?

Une premiere explication qui fut envisagée pour la nature des XRFs et XRRs était
de les situer a grande distance. J’ai étudié 1’évolution de la dureté avec le redshift pour
tous les sursauts détectés par HETE-2 dont le redshift a pu étre déterminé. J'ai donc
regardé comment ces sursauts évolueraient dans le diagramme dureté-intensité (figure 3.8)
si leur redshift était décalé a de grande valeur, jusq’a z = 10 par exemple. Les sursauts
inclus dans cette étude sont: GRB 010921 2z = 0.45, GRB 020124 2z = 3.2, GRB 020813
z = 1.25, GRB 021004 z = 2.31, GRB 021211 z = 1.01, GRB 030115 z = 2.2, GRB
030226 z = 1.98, GRB 030323 z = 3.37, GRB 030328 z = 1.52, GRB 030329 2z = 0.17,
GRB 030429 2z = 2.65. On obtient la figure 3.13, les lignes montrent 1’évolution en redshift
(du redshift initial jusqu’a z=10), les redshifts 1 et 5 sont marqués par des croix et les
redshifts 2 et 10 par des losanges vides. Ce que 'on remarque naturellement sur cette
figure est que ces sursauts ont leur fluence totale et leur dureté qui décroissent
lorsque le redshift augmente.

Seulement, on note que la plus basse valeur de la dureté atteinte a z = 10 avec cette
méthode est F,/Fx = 0.5. Cette valeur est encore bien supérieure a F,/Fx = 0.09
trouvée pour GRB 020113, le plus mou des sursauts détectés par FREGATE. De plus, a
2z = 10, la plupart des sursauts ont une intensité de I'ordre de 10~7 erg.cm~2 ce qui est
inférieure a la limite de détection de HETE-2 (supérieure & 1077 erg.cm™2): & 2 = 10, ces
sursauts ne sont plus détectables par HETE-2, alors que les XRFs le sont. Le processus
consistant a placer les sursauts a grand redshift permet apparemment de produire des
X-Ray Flashes et des sursauts X-Ray Rich (tres faibles), mais il semble qu’il atteigne une
borne inférieure et ne puisse reproduire les tres petites valeurs de la dureté observées pour

les XRFs.
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Relation dureté—intensité
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Fic. 3.13 — Cette figure montre comment les sursauts évoluent dans le diagramme dureté-
intensité (Fy/Fx en fonction de Fx + F,) lorsque leur redshif est décalé jusqu’a z = 10.

Cette constatation peut étre renforcée en faisant évoluer les spectres dans leur représentation
naturelle: en E?N(FE). Prenons par exemple GRB 030329 qui a un redshift de 0.17,
a = —126, f = —2.28 et E, = 67.7 keV. Il est possible de décaler ce spectre a de
grands redshifts, c’est ce que je montre sur la figure 3.14. Le spectre est décalé jusqu’a
z = 10 en passant par z = 1,2,5. Initialement F,, le maximum du spectre dans cette
configuration est de 68 keV. On voit qu'a z = 10 il est plus faible en terme de flux, mais
il est aussi décalé a basse énergie. Seulement ce décalage n’est pas flagrant, en effet le E,
a encore une valeur de ~ 7 keV. Cette valeur vient simplement du décalage en redsfhit
EF0 = B0 % (14 017) /(1 + 2 = 10) ~ EZ=%'7/10, et ne permet pas d’atteindre
les petites valeurs observées de quelques keV seulement. Le spectre en pointillé sur cette
figure est celui d’'un X-Ray Flash “typique” détecté par HETE-2. 1l s’agit de GRB 010225
qui a un E, de ~ 24 keV. En comparant les différents spectres de GRB 030329 avec celui
de GRB 010225, on voit qu’ils deviennent rapidement faibles en terme de luminosité et
donc difficilement détectables par HETE-2.

Une derniere figure intéressante a étudier avec I’évolution en redshift est celle présentée
figure 3.15. Sur cette figure, tous les sursauts dont le redshift est connu, ont été décalés
a z = 1. Le sursaut situé en bas a gauche a été placé a titre de comparaison, il s’agit
de GRB 020903 (non détecté par FREGATE) qui a un redshif de z = 0.25. Les points
se regroupent dans une bande étroite qui montre que la corrélation dureté-intensité est
intrinseque. Cette figure reflete la relation d’Amati présentée section 3.2.4: la fluence entre
2 keV et 400 keV reflétant 1’énergie isotrope entre 1 keV et 10000 keV et j’ai montré dans
la section 3.2.3 que la dureté était un excellent traceur du E,. On reproduit donc ici
la relation d’Amati, non pas a la source, mais a z = 1. Un ajustement linéaire dans
I'espace logarithmique de ces données donne: F,/Fx oc F258  ce qui est similaire & la
relation d’Amati: E5**7® = 89E)] ... Le peu de statistique (seulement 11 sursauts ont un
redshift) ne permet pas aujourd’hui de donner des interprétations fiables, mais on peut
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Fic. 3.14 — Evolution du spectre de GRB 030329 avec le redshift dans la représentation en
E?N(E). Le spectre initialement émis de z = 0.17 est décalé auz redshifts: z = 1,2,5,10. Le
spectre en pointillé sur cette figure est celui d’un X-Ray Flash “typique” détecté par HETE-2,

GRB 010225.
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F1G. 3.15 — Cette figure montre le diagramme dureté-intensité (F,/Fx en fonction de Fx + F.,)
pour les sursauts dont le redshift a été détecté et décalé jusqu’a z = 1. Le sursaut situé en bas a
gauche a été placé a titre de comparaison, il s’agit de GRB 020903 (non détecté par FREGATE).
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3.3.2 Durées

Une autre propriété en faveur du fait que les XRFs ne sont pas des sursauts a grand

redshifts est la distribution des durées. La figure 3.16 montre la dureté en fonction de la
durée avec les limites des trois classes. On remarque que les XRFs et XRRs présentent
une distribution des durées identiques a celle des GRBs. Or si ces sursauts étaient a tres
grand redshift, on devrait obtenir une distribution décalée vers des durées plus grandes,
di a l'effet cosmologique de dilatation des durées avec le redshift.
L’influence de la gamme d’énergie sur la mesure des durées a été étudié par Fenimore
et al. en 1995 [36]. Ils ont montré que la largeur des pics des sursauts gamma était plus
petite a haute énergie, compensant partiellement la dilatation temporelle due au redshift:
I’échelle de temps T et I’énergie F sont reliées par T ~ E~%4. Cette relation a pour effet de
diminuer les durées observées des sursauts a z = 10 relativement aux sursauts a z = 1 d'un
facteur d’a peu pres [(1+10)/(1+1)]%* = 1.97. La dilatation due aux effets cosmologiques
du redshift augmente par contre les durées d’un facteur [(1 + 10)/(1 + 1)] = 5.5. Ainsi,
en combinant ces deux effets, on s’attend a ce que les sursauts a grand redshift, donc les
XRFs, aient en moyenne une durée plus longue d’un facteur 5.5/1.97 = 2.8. Les figures
3.16 montrent bien que ce n’est pas le cas: on remarque effectivement que la gamme des
durées des XRF's s’étend de 10s a 240s et celle des XRRs de 5s a 260s, comparées a celle
des GRBs (longs) de 6s a 200s. De plus les deux distributions des durées des XRFs et de
I’échantillon total sont compatibles.
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F1G. 3.16 — La figure a droite montre la dureté F.,/Fx en fonction de la durée pour les trois
types de sursauts. Celle de gauche montre la distribution des durées pour les XRF's (en pointillés)
comparée a celle de I’échantillon global.

3.3.3 Redshift d’un XRF

Aujourd’hui un seul redshift de XRF a été mesuré, confirmant le fait que ces sursauts
ne sont pas des GRBs a tres grand redshift. Il s’agit de GRB 020903 détecté uniquement
dans la WXM [117] qui a un E, de 2.7 keV. Cette valeur fait de ce sursaut le plus faible
et le plus mou jamais détecté jusqu'a aujourd’hui. Le redshift de GRB 020903 a pu étre
mesuré grace aux observations spectroscopiques de la galaxie hote faites avec le telescope
Magellan [128]. Le redshift a pu étre mesuré a z = 0.25 & 0.01. Cette petite valeur est
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la premiere preuve que les XRFs et XRRs ne sont pas des sursauts a grand redshift.
Toutefois d’autres mesures de redshift de XRFs sont nécessaires pour confirmer ce fait de
maniere plus robuste.

J’ai exclusivement mentionné dans cette section les XRF's, pour lesquels on a effec-
tivement détecté que 3 afterglows sur les 19 XRFs observés par FREGATE (voir les
tables 2.1, 2.2). Il est cependant important de remarquer que ce n’est pas le cas des
XRR (sursauts intermédiaires entre les GRBs et les XRFs). En effet sur les 23 XRRs
détectés par FREGATE, 12 afterglow ont été observés dans toutes les gammes d’énergie
(X, optique, infra-rouge et radio) et sur ces 12 afterglows on a pu déterminer 7 redshifts
compris entre z = 0.17 pour GRB 030329 et 2z = 3.37 pour GRB 030323. A titre de
comparaison, sur les 22 GRBs, 7 afterglows ont été détectés et 4 redshifts mesurés. Ces
nombreuses observations d’afterglows de XRRs et la détermination de redshifts prouvent
que ces sursauts qui sont plus faibles, comparés aux sursauts de BATSE, présentent les
mémes caractéristiques observationnelles que les GRBs et sont donc certainement issus
du méme phénomene physique que les sursauts gamma classiques.

3.3.4 Autres modeles susceptibles d’expliquer les XRF's

Différentes hypotheses ont été proposées pour expliquer la nature des XRFs. Voici les
principales:

— La premiere hypothese proposée est que les XRF's sont des sursauts gamma vus
de c6té[142]. Nous avons vu que le jet d’émission des sursauts gamma est sans
doute collimaté. Il est alors possible de voir des sursauts de cdté. L'énergie émise en
gamma est alors faible comparée a celle émise en X et les sursauts sont susceptibles
d’étre observés avec les caractéristiques observationnelles des XRFs.

— Un second modele propose comme explication un jet structuré au sein duquel le
facteur de Lorentz a une distribution non uniforme et change selon I’angle de vue du
jet [115]. L’énergie reque dépend donc de l'angle avec lequel le sursaut est observé
par rapport a I’angle d’ouverture du jet d’émission.

— Un troisieme modele est basé sur la variation de 'angle du jet [82]. Plus cet angle
est petit, plus le sursaut observé est dur. Les XRFs sont alors définis comme des
sursauts gamma dont I'angle d’ouverture du jet d’émission est important.

— Un quatrieme modele propose un jet fin pour tous les types de sursauts, mais des
facteurs de Lorentz différents. Un XRF's est alors produit par un vent dont le facteur
de Lorentz moyen est plus faible que dans le cas des sursauts gamma [118].

— Un dernier modele qui est celui que je présente dans le chapitre 4 met en jeu, non
des facteurs de Lorentz différents, mais des contrastes du facteur de Lorentz au sein
du vent qui sont différents. Un XRF's est obtenu avec des faibles contrastes et les
GRBs avec de grands contrastes [11].

3.3.5 Les XRFs: des sursauts gamma

D’apres les observations de HETE-2, nous avons montré que les XRF's n’étaient pas
des sursauts a grand redshift comme il a pu étre supposé lorsqu’ils ont été découverts.
Nous avons montré aussi que les trois classes de sursauts, définies arbitrairement (XRF's,
XRRs et GRBs) présentent les mémes caractéristiques observationnelles (du point de vue
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des spectres, des courbes de lumiére, des afterglows), forment une unique classe continue
et sont surement issus du méme mécanisme d’émission.

Je montrerai dans le chapitre 4.3 que le modele des chocs internes mettant en jeu le
processus d’émission synchrotron confirme ces conclusions et permet de définir les pro-
priétés intrinseques des XRFs et XRRs. On a pu déterminer les parametres des chocs
internes qui étaient responsables de ces sursauts.

3.4 Les sursauts courts

Nous avons vu dans la section 1.2.2 que les données de BATSE ont montré une dis-
tribution bi-modale de la durée des sursauts. Cette distribution met en évidence deux
classes de sursauts: les sursauts longs et les sursauts courts. Les sursauts longs ont une
durée supérieure a 2s et une durée moyenne de ~ 20s. Les sursauts courts ont eux une
durée inférieure & 2s et une durée moyenne de ~ 200ms. 26% des sursauts détectés par
BATSE étaient courts et durs [103] et 22% pour BeppoSAX [49] alors que curieusement,
sur les ~ 64 sursauts détectés par HETE-2, seulement 2 ont été classés courts et durs:
GRB 020113 et GRB 020531. Nous considérons ici que les sursauts localisés de HETE-2,
il est en effet important de comparer des échantillons avec les mémes caractéristiques.
Le pourcentage de sursauts courts localisés par rapport aux sursauts longs localisés de
HETE-2 est de ~ 3%. Nous allons voir les raisons qui peuvent expliquer cette différence:

1. Une premiere différence vient du fait que BATSE était moins sensible aux sursauts
XRFs et XRRs qui sont tous des sursauts longs. Pour étre cohérent dans I’étude
il faut donc comparer les mémes échantillons. HETE-2 a détecté 19 sursauts XRFs
(nombre qui peut étre augmenté a 42 si on prend en compte les 23 XRRs) qui ne
pouvaient étre détectés par BATSE. Il est donc raisonnable de diminuer 1’échantillon
de HETE-2 a 47 sursauts (24 si on étudie seulement les GRBs), donnant un pour-
centage de sursauts courts de ~ 4% (~ 8%).

2. Une autre différence vient du fait que la localisation sur HETE-2 se fait grace a la
WXM, or les sursauts courts ont peu de photons a basse énergie, dans la gamme de
la WXM et ne sont donc pas localisés. En supposant que la WXM n’a pu localiser
~ 2 sursauts courts, on obtient alors un pourcentage de sursauts courts de ~ 8%
(~ 16%).

3. Un dernier facteur vient du seuil de déclenchement de HETE-2 en fonction des
énergies par rapport a celle de BATSE. Le seuil de détection de FREGATE dans la
gamme d’énergie 50-300 keV est de < 1.ph.cm2.s7! [34] alors que celui de BATSE
dans la méme gamme d’énergie est de ~ 0.2ph.cm~2.s7!. On peut donc augmenter
encore nos détections d’'un facteur ~ 4, et on obtient alors un pourcentage de sursauts
courts de ~ 30%. On retrouve donc approximativement les pourcentages de sursauts
courts observés par BATSE et BeppoSAX.

Toutes ces explications permettent en partie de comprendre pourquoi HETE-2 détecte
si peu de sursauts courts, alors que la proportion détectée par BATSE était importante.
Nous allons voir dans la suite de cette section les caractéristiques spectrales de cette classe
particuliere de sursauts.
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3.4.1 Caractéristiques des sursauts courts

La catégorie des sursauts courts reste encore aujourd’hui la plus mystérieuse. Cu-
rieusement aucun afterglow de sursaut court n’a encore été détecté malgré les progres
apportés par HETE-2 dans le suivi rapide des afterglows. GRB 020531 a été détecté par
HETE-2 et le télescope a action rapide TAROT (télescope francais installé au-dessus de
Nice et dédié au suivi rapide des sursauts détectés par HETE) a observé le champ de vue
environ une heure apres le sursaut (observation 1408). La figure 3.17 montre les différentes
observations pour le sursaut GRB 020531 avec en comparaison la courbe de 'afterglow
de GRB 020124, qui était un des afterglows les plus faibles détectés a cette époque. On
remarque que toutes les observations allaient plus bas en magnitude que celle de GRB
020124, or aucune contrepartie n’a été détectée durant cette période.

17 "
1406 1404
18| $ 1401 o119
1408 14-(:!(:;14-(."';L l
19l J 000313 DD0H3
_ 010118
20/ ﬁus%% 1405
g 2 R l
= B0 a10119
g [a]
E 22 olo11g
r
J
23 L
1434
] T e
1433 $
By { i P
. I
10" 10° 10
Days sihes the GRE

Fic. 3.17 — Non-observation de l'afterglow du sursaut court GR020531. Toutes les observations
de recherche de lafterglow de GRB 020531 sont représentées (observations 1401 a 1435: numéro
des notices GCN), comparées auz observations d’autres sursauts: GRB 000313, GRB 010119 et
a la courbe de lumiére de l'afertglow de GRB 02012). La courbe en pointillé représente la courbe
de lumiére mazimale de GRB 020531 en prenant en compte les limites supérieurs les plus basses
des observations. L’observation de TAROT est la numéro 1408 effectué ~ 90mn apres le sursaut,
et la magnitude limite est R ~ 18.

Les modeles théoriques aujourd’hui qui expliqueraient les sursauts courts sont assez
divers. Ils mettent en jeu soit des objets plus compacts que pour les sursauts longs, soit
les mémes mécanismes avec par exemple des échelles de temps différentes. Les seules
informations que nous ayons aujoud’hui sont basées sur I’émission prompte.

Parametres spectraux
Les deux sursauts courts détectés par HETE-2 ont des parametres spectraux en accord
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avec les observations des expériences précédentes:

— Un indice spectral a basse énergie plus grand que la moyenne de ceux des sursauts
longs. Les indices spectraux sont respectivement o = —0.55 et &« = —0.96 pour GRB
020113 et GRB 020531. La moyenne des sursauts longs se situant a o = —1.2. Ces
sursauts ont un E, a la limite supérieure de détection de FREGATE

— Ils ont une grande dureté de F,/Fx = 18.71 pour GRB 020113 et F,/Fx = 7.17
pour GRB 020531. Ces grandes valeurs de la dureté sont en partie dues a l'indice
spectral a basse énergie qui est particulierement dur.

Ghirlanda et al. (2003)[50] ont comparé les valeurs de « avec celles des spectres des
sursauts long intégrés sur des petits intervalles de temps. Ils ont montré que ces valeurs
étaient similaires a celles des spectres des sursauts longs intégrés sur la premiere seconde
d’émission. Ils en déduisent que les mécanismes a ’ceuvre dans les premieres secondes
d’un sursaut long et dans les sursauts courts pourrait étre les mémes et les différences
viendraient alors du déroulement de I'évolution dynamique du sursaut.

En conclusion de cette courte étude sur les sursauts courts et durs, on peut dire que
HETE-2 n’est pas l'expérience adaptée aux sursauts courts. Néanmoins la localisation
de GRB 020531 a permis de poser les contraintes les plus importantes a ce jour sur les
afterglows visibles des sursauts courts. Les caractéristiques des deux sursauts courts et
durs observés par HETE-2 sont en accord avec les observations des autres expériences.
Il semble cependant que contrairement aux sursauts mous, cette classe de sursauts soit
bien différente de celle des sursauts longs. Les futures expériences apporteront sans aucun
doute des observations qui permettront de mieux comprendre leur mécanisme d’émission,
ainsi que ceux des sursauts longs.

3.5 Identification des sursauts dans le champ de vue de FRE-
GATE.

La méthode que je présente dans cette section est une méthode tres simple qui permet
de décider si un sursaut détecté par FREGATE s’est produit dans son champ de vue (noté
FOV, pour Field Of View).

FREGATE est constitué de quatre détecteurs identiques situés sur le bord exterieur
du satellite (voir la figure 3.18). Les détecteurs sont protégés par un blindage (voir section
2.1.2) qui absorbe les photons des sursauts qui arrivent avec un angle supérieur a 70°
et protege FREGATE de tous les rayonnements qui arrivent sur le coté ou sur 'arriere
des détecteurs. Un sursaut arrivant sur le coté des détecteurs est facilement détectable
par le nombre de coups dans la bande B qui est tres inférieur au nombre de coup dans
la bande C. Il existe cependant un trou dans le blindage qui laisse passer les photons
de basse énergie lorsque l'angle d’incidence du sursaut est compris entre 90° et 145°.
Ce trou dans le blindage est visible sur le schéma 2.17 de droite, entre le cristal et le
photomultiplicateur, au niveau de la “GLASS window”. Il est donc nécessaire de définir
un critere supplémentaire. Ce critere d’assymétrie est simplement basé sur le fait que si
un sursaut arrive passe par le trou du blindage sur le coté des détecteurs, par exemple
D1 et D4, il sera vu dans D1 et D4 et non (ou tres peu) dans D2 et D3. On a donc
plusieurs cas a envisager: si le sursaut est dans le champ de vue, on attend un nombre
de coup comparable dans les quatres détecteurs; si le sursaut n’est pas dans le champ de
vue, il arrive avec une direction soit parallele a D1-D4 soit perpendiculaire. La méthode
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Fic. 3.18 — Schéma indiquant la disposition des quatre détecteurs constituant FREGATE
sur HETE-2. Cette disposition particuliére sur le bord exterieur du satellite nous permet de
déterminer de maniére simple si un sursaut est dans le champ de vue de FREGATE.

est la suivante: on calcule le nombre de coup () dans le sursaut dans les détecteurs deux
par deux (Nyii2, Nii4, N3y, Noig) et dans une gamme d’énergie définie, soit la bande
B (6-80 keV) soit la bande C (30-400 keV). On utilise celle dans laquelle il y a le plus
de coups. Une fois la gamme d’énergie définie on compare les valeurs de deux quotients
représentatifs de 'assymétrie dans le nombre de coups entre les détecteurs:

N N-
Al = |log <N;+i> | et A2 =|log (j\f;*i) | (3.1)
+ +

La valeur maximale entre Al et A2 représente 1’assymétrie maximale entre les comp-
tages dans les différents détecteurs. On obtient alors la figure 3.19 qui représente 1’as-
symétrie maximale en fonction de log(Ng/N¢). Le rapport log(Ng/N¢) permet de voir
non seulement si le sursaut est dans le champ de vue (premier critére) et dans quelle bande
il y a le plus de coups. Les triangles représentent les sursauts dans le champ de vue de
FREGATE, les pleins les GRBs durs et les vides les GRBs mous. Les carrés représentent
les sursauts en dehors du champ de vue, les pleins sont les GRBs durs et les vides les GRBs
mous. Les étoiles représentent les sursauts durs dont on ne connait pas la position. On re-
marque qu’il est possible de tracer une limite arbitraire, en dessous de laquelle les sursauts
sont dans le champ de vue et au-dessus de laquelle ils sont en-dehors. Il faut cependant
prendre avec précaution les données concernant les sursauts mous, qui ont la particularité
d’avoir un rapport du signal sur bruit (Rg,p) assez faible. On voit effectivement sur cette
figure que les sursauts mous dans le champ de vue (triangle vide) se trouvent a la limite
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de détection. C’est pourquoi cette méthode n’est applicable uniquement qu’aux sursauts
gamma durs. J'ai écarté systématiquement les sursauts qui avait un Rg/p < 3, mais on
peut voir qu’une fraction importante des sursauts mous se situent autour de la limite.

assymeétrie des détecteurs vs log(B/C)
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Fic. 3.19 — Figure permettant de visualiser le résultat de la méthode des détecteurs. En abcisse
l’assymétrie maximale entre les paires de détecteurs et en ordonnée le rapport du nombre de
coup entre la bande B et la bande C.

Cette méthode s’avere finalement tres intéressante dans le cas des sursauts durs dont

la position est inconnue (ceux représentés par des étoiles), ce sont par exemple des sur-
sauts qui n’ont pas été vus par la WXM et la SXC. Les sursauts dont la position est
inconnue qui se trouvent en dessous de la limite sont sans doute dans le champ de vue
de FREGATE; cette méthode ne donne malheureusement pas I’angle d’incidence du sur-
saut....
Tous les sursauts assez durs pour que 'application de cette méthode soit valable et qui
se situent bien en-dessous de la limite du champ de vue pourraient étre rajoutés dans
I’échantillon des sursauts gamma afin d’augmenter la statistique et obtenir des distri-
butions plus précises. Comme on ne peut obtenir I’angle d’incidence a partir de cette
méthode, et que la matrice de réponse de FREGATE dépend fortement de ’angle, je n’ai
pas rajouté les sursauts qui présentaient ces caractéristiques, mais cela fera 'objet d’une
étude future.

3.6 Observation d’une seconde coupure a basse énergie dans les
spectres de deux sursauts

Dans certains spectres de sursauts, j'ai remarqué qu’il était nécessaire d’avoir une
seconde cassure a basse énergie pour ajuster les spectres. Cette cassure est nécessaire en
particulier dans le cas des sursauts GRB 020813 et GRB 030519. Je présente dans cette
section une étude complete des spectres de ces sursauts qui sera I’objet d’une publication.
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Un des principaux intéréts de ’expérience HETE-2 est la gamme d’énergie couverte
par la WXM et FREGATE. Celle-ci nous permet donc d’étudier précisément les sursauts
gamma aux basses énergies, et entre autre les spectres des sursauts en dessous du pic
d’énergie F,. J’ai observé que dans le cas de deux sursauts, les modeles que j’utilise
pour ajuster les spectres habituellement (CTPL et GRBM) ne fournissent pas de bons
ajustements, et que I’ajout d’une cassure a basse énergie est nécessaire. Dans cette section,
je présente un nouveau modele spectral qui me permet d’ajouter une cassure dans la pente
a basse énergie puis je présente I’étude spectrale complete des deux sursauts.

3.6.1 Modele spectral

J’ai déja présenté les deux modeles CTPL et GRBM, et je décris ici un troisieme
modele correspondant au modele CTPL auquel on ajoute une cassure dans la pente a
basse énergie. Ce modele peut étre décrit comme 2 lois de puissance avec une coupure
exponentielle & haute énergie (noté BKHEC dans la suite):

N(E) = AE™ for B < E, (3.2)
N(E) = AE)'"“E“exp(#) for E > B, (3.3)

avec aq et ap les indices spectraux des deux lois de puissance et Fj 'énergie de cassure
entre a; et ay. E, reste la méme quantité que dans les deux modeles CTPL et GRBM et
donc le pic d’énergie du spectre en v f, est aussi le méme que dans la fonction de Band:
E, =FE,* (24 ay).

Les trois modeles sont représentés sur la figure 3.20. Il est important de noter que dans
ces trois modeles, E, représente la méme quantité, et que les valeurs de F, et a (ay pour
le modele BKHEC) obtenues par les ajustements spectraux ne sont pas indépendantes
I'une de I'autre. C’est a dire que si la valeur de E, par exemple est changée, celle de o va
naturellement changer aussi afin de laisser la valeur de £}, stable. C’est ce j’ai montré dans
la figure 3.5 ol on a vu que méme si les valeurs de F, et a sont un peu différentes entre
le modele CTPL et le modele GRBM, la distribution du E), est parfaitement identique.
On peut donc dire que dans les procédures d’ajustement spectral, le £, est la valeur stable
de référence pour définir le spectre d’un sursaut.

3.6.2 GRB 030519

Ce sursaut a été détecté par FREGATE et la WXM le 19 mai 2003. C’est un évenement
particulierement brillant, qui a une durée Tyq = 15.3s dans la bande C de FREGATE. La
courbe de lumiere est montrée sur la figure 3.21 en haut a gauche, c’est un sursaut a un
pic qui présente des variations a petites échelles de temps.

En utilisant les données de FREGATE et de la WXM, le spectre peut étre ajusté avec
le modele CTPL (voir figure 3.21 en haut a doite!) et on obtient les parametres spectraux
suivant (voir table 3.1): @ = —0.94, E, = 218.4 keV, E, = 231.1 keV et x? = 1.20
pour 125 degrés de liberté (DOF dans la suite). Le E, comme dans le cas de nombreux
sursauts détectés par HETE-2 se situe a la limite supérieure de la gamme d’énergie de
FREGATE, il se peut donc qu’il soit sous-estimé. L’expérience KONUS a aussi détecté ce
sursaut. Cette expérience couvre une gamme d’énergie s’étendant de 15 keV a 2000 keV,

1. La différence entre les données de la WXM et FREGATE vient d’incertitudes dans la normalisation entre
les deux instruments. C’est pourquoi la normalisation est laissée libre entre les deux types de données.
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the different models
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F1a. 3.20 — Les différents modéles utilisés pour ajuster les spectres des sursauts gamma.

plus appropriée pour déterminer précisément les parametres F, et (5. Fredericks et al.
[44] trouvent un pic d’énergie: E, = 352 keV, ce qui confirme effectivement que la valeur
obtenue avec les spectres de FREGATE et de la WXM était sous-estimée. J’ai donc choisi
d’ajuster nos données toujours avec le modele CTPL, mais en fixant le £, a 352 keV.
En fait, je fixe le E, tout en laissant « libre afin d’obtenir la valeur de E, voulue. On
obtient alors x? = 1.84 pour 126 DOF ce qui est trés supérieure a la valeur du x? trouvée
précédemment. Les parametres sont donnés dans la table 3.1 et le spectre est montré sur
la figure 3.21 en bas a gauche. On voit que ce modele n’ajuste pas du tout les données.

On a donc décidé d’ajuster les données en utilisant le modele BKHEC en fixant le E,
a 352 keV. Comme avec le précédent modele, on laisse ay, as et Ejy libres et on fixe FE,
afin d’obtenir E, = E, * (2+ a2) = 352 keV. Le meilleur ajustement (figure 3.21 en bas a
droite et table 3.1) est trouvé pour les parametres suivants: «; = —0.89, E, = 43.3 keV,
ay = —1.29, E, = 495.7 keV (fixé) et x? = 0.85 pour 124 DOF. On voit que ce modeéle
s’ajuste parfaitement aux données.

Afin de prouver la nécessité de cette cassure, nous avons calculé la valeur du test de
Fisher? entre ces deux modeles. Le test donne une valeur de probabilité de 1.6 x 1072
qui prouve rigoureusement que ’ajout de cette cassure améliore significativement
le modele.

Un autre moyen de confirmer la nécessité de cette cassure est d’ignorer les données de
HETE-2 en dessous de 20 keV et d’ajuster le spectre avec le modele CTPL en fixant
toujours le E, afin d’obtenir E, = 352 keV, pour voir si la valeur de o trouvée est bien
consistante avec celle trouvée par KONUS. On trouve: a = —1.19700) E, = 445 keV
fixé, E, = 361.4 keV et x2 = 1.09 pour 100 DOF. La valeur de « est compatible avec

2. Le test de Fisher est un test de comparaison de deux variances qui a pour objectif de vérifier si les deux
variances de deux populations sont égales ou non. Dans notre cas, le test entre deux modeles qui different unique-
ment par le nombre de degrés de liberté, permet de prouver si I’ajout d’'un parametre au modele est nécessaire
ou non. Si la valeur de la probabilité est faible, c’est que ’ajout du parametre est indispensable.
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GRB 030519

Light curve (Freqate_C) that triggered H2716
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Fia. 3.21 — GRB 030519, courbe de lumiére et différents ajustements spectrauz en utilisant les
modeles CTPL et BKHEC.

celle trouvée par KONUS et le x? est bon. Ceci confirme que le fait d’explorer les basses
énergies jusqu’a 2 keV est nécessaire pour détecter cette cassure dans la partie basse
énergie du spectre des sursauts gamma, ce qui n’avait pas pu étre fait avant ’expérience
HETE-2.
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3.6.3 GRB 020813
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Fic. 3.22 — GRB 020813, courbe de lumiére et différents ajustements spectrauz en utilisant les
modéles CTPL et BKHEC.

J’ai refait pour ce sursaut exactement la méme étude que pour GRB 030519.
Ce sursaut a été détecté par FREGATE et la WXM le 13 aout 2002, il était aussi brillant,
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avec une durée Tog = 90 s dans la bande C de FREGATE. La courbe de lumiere est
montrée sur la figure 3.22 en haut a gauche, c’est un sursaut qui présente deux pics
principaux et une variabilité importante a petites échelles de temps.

En utilisant les données de FREGATE et de la WXM, le spectre peut étre ajusté avec
le modele CTPL (voir figure 3.22 en haut a droite) et on obtient les parametres spectraux
suivant (voir table 3.1): a = —1.03, E, = 231.0 keV, E, = 224.1 keV et x2 = 1.77 pour
142 DOF. Comme pour GRB 030519, le E, se situe a la limite supérieure de la gamme
d’énergie de FREGATE. [’expérience KONUS a aussi détecté ce sursaut et ils ont trouvé:
E, = 321.6 keV (le spectre de KONUS est montré figure 2.23 a droite). J'ai donc aussi
choisi d’ajuster nos données avec le modele CTPL en fixant le 5, a 321.6 keV. On obtient
alors un x? = 2.29 pour 143 DOF, valeur qui n’est pas acceptable. Les parametres sont
aussi donnés dans la table 3.1 et le spectre est montré sur la figure 3.22 en bas a gauche.
On observe aussi dans ce cas la que ce modele n’ajuste pas du tout les données.

J’ai donc aussi décidé d’ajuster les données en utilisant le modele BKHEC en fixant

le E, a 322 keV. Le meilleur ajustement (figure 3.22 en bas a droite et table 3.1) est
trouvé pour les parametres suivant: ay = —0.98, E, = 28.6 keV, ay = —1.24, E, = 423.7
keV (fixé), E, = 322.0 keV et x2 = 1.11 pour 141 DOF. On voit que ce modele s’ajuste
parfaitement aux données.
Le test de Fisher entre ces deux derniers modeles donne une valeur de probabilité de
6.71 x 10723, ce qui prouve que cette cassure est aussi nécessaire pour ajuster
les données. [’ajustement du spectre avec le modele CTPL en ignorant les données
en dessous de 20 keV et en fixant le E, donne: o = —1.22700%, E, = 410.0 keV fixed,
E, = 319.8 keV and the x*> = 1.01 pour 97 DOF. La valeur de « est parfaitement en
accord avec celle de KONUS.

3.6.4 Interprétations

La table 3.1 résume tous les résultats issus des trois modeles pour les deux sursauts.
J’ai montré que dans ces deux cas, la gamme d’énergie de HETE-2 (2-400 keV) n’est pas
assez étendue a haute énergie pour déterminer correctement la valeur du £, lorsqu’il se
situe a la limite supérieure de la gamme d’énergie comme dans le cas de GRB 030519 et
GRB 020813. L’expérience KONUS a une gamme d’énergie (15-2000 keV) qui permet de
déterminer précisément cette valeur et aussi celle du parametre /3.

Ce que j’ai montré ici avec les données de HETE-2, c’est que en explorant la partie
basse énergie des spectres de sursauts brillants, on observe une cassure qui n’est pas celle
due au pic d’énergie classique, le E,, puisque celui-ci est observé par KONUS a plus haute
énergie. On remarque qu’il y a approximativement un facteur 10 entre les valeurs des deux
cassures Fy, et E,. On remarque aussi que les valeurs de o and ay sont similaires pour
les deux sursauts, mais qu’elles pourraient étre biaisées du fait qu’elles sont mesurées sur
des gammes d’énergie qui s’étendent sur une décade seulement.

Nous avons aussi montré que les données de la WXM sont essentielles pour voir cette
cassure, et donc que pour étudier de maniere précise les spectres des sursauts, 1’idéal
serait de mettre en commun les données de la WXM, FREGATE et de KONUS. Ceci
permettrait d’obtenir des spectres couvrant une gamme d’énergie de 2 keV a 2 MeV et
de visualiser les deux cassures. Nous avons demandé les données de KONUS a I'équipe
responsable de cet instrument afin de faire ce travail.
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Parameters GRB 030519 | GRB 020813
CTPL (HETE-2)
o —0.9475-02 | —1.0375-52
E, keV 218.4720-2 231.07155
E, keV 231 224
X2 1.20 1.77
DOF 125 142
GRBM (Konus)
o ~1.2140.04 | —1.17 +0.05
B —2.45+0.13 | —2.67 + 0.36
E, keV 445 + 44 | 387.48 + 4.7
E, keV 352 322
CTPL E, fixed (HETE-2)
o —-1.0910-05 | —1.12809%
E, keV 387 fixed 367 fixed
E, keV 352 322
X2 1.84 2.29
DOF 126 143
BKHEC E, fixed (HETE-2)
o —0.8970:0% | —0.9815-03
Ej keV 433703 28.6152
s ~1.29%003 | —1.24700
E, keV 495.7 fixed | 423.7 fixed
E, keV 352 322
X2 0.85 1.11
DOF 124 141

TAB. 3.1 — Parameétres spectrauz des différents modéles pour GRB 030519 et GRB 020813.

Cette cassure dans les spectres peut s’expliquer de deux manieres différentes:

Phénoménologie: par ’addition de spectres élémentaires identiques avec des valeurs de
E, différentes. Dans ce cas, a; correspond a la pente a basse énergie du spectre qui
a le plus petit E, = E;’””, £ a la pente a haute énergie du spectre qui a le plus
grand E'**, et ay correspond a un mélange des autres spectres qui ont des valeurs
de E, comprises entre E;’”” et E"". Une simulation numérique a partir du modele
des chocs internes que je présente dans le chapitre suivant section 4.2 permet de
reproduire la courbe de lumiere et le spectre de GRB 030519. Ce sursaut est simple
a reproduire puisqu’il ne présente qu’un seul pic dans sa courbe de lumiere. Le
spectre de ce sursaut est I’addition de tous les spectres élémentaires issus de chaque
choc. Chaque spectre a une valeur de o = —2/3 et f = —2.5 et un E, qui dépend de
la valeur de I'intensité du choc dont il est issu. On remarque que ’on observe aussi
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une cassure dans la pente a basse énergie, avec: oy = —2/3 et ay ~ —1.6. Ce spectre
et la courbe de lumieére de ce sursaut sont similaires & ceux de GRB 030519.

Courbe de lumiere

10 T = T — e —— . g — = =

Spectre

0 10 20 30 40 50 i 15 2 25

Fic. 3.23 — Courbe de lumiére et spectre d’un sursaut simulé avec le modéle des chocs internes.

Théorique: Je montrerai dans le chapitre suivant (section 4.1.3) que le modele théorique
des chocs internes prédit deux cassures dans le spectre de I’émission prompte, la
cassure a basse énergie observée ici, étant due a la fréquence de refroidissement des
électrons.

3.6.5 Conlusions sur I’observation d’une seconde cassure a basse énergie.

Meéme si I’émission prompte est la partie la mieux observée des sursauts gamma,
depuis 30 ans qu’elle est observée avec de nombreux instruments, elle reste néanmoins
mal comprise . Dans cette section, j’ai montré qu’on observe une cassure supplémentaire
dans le spectre de ’émission prompte des sursauts gamma. Cette cassure s’ajoute a celle
définie par le E, du modele de Band, élaboré en 1993.

Cette cassure est nécessaire pour ajuster les spectres de deux sursauts particulierement
brillants de HETE-2, et a pu étre observée grace a la gamme d’énergie combinée de
HETE-2 et de KONUS qui s’étend sur plus de trois décades en énergie. Cette cassure n’a
pu étre observée dans les spectres des autres sursauts de HETE-2 puisque ceux-ci sont
majoritairement des XRF's et XRRs. La cassure dans ces sursauts si elle existe, se situerai
a une énergie 10 a 20 fois inférieure au E, (dont la valeur moyenne est ~ 70 keV), c’est a
dire a la limite inférieure de la gamme d’énergie de la WXM, ce qui la rend difficilement
détectable.

L’observation de cette cassure dans la partie basse énergie des spectres des sursauts
gamma peut étre treés importante pour contraindre les modeles théoriques de 1’émission
prompte des sursauts gamma et pour comprendre le mécanisme d’émission. Deux explica-
tions sont possibles pour cette cassure, 'une phénoménologique, et I'autre théorique. Il est
donc important que cette étude soit approfondie, en mettant en communs les données de
différentes expériences, et en étudiant les spectres de ’émission prompte sur une gamme
d’énergie tres large, s’étendant de quelques keV a quelques MeV. J’ai aussi mentionné
section 1.2.3 que d’autres caractéristiques ont été mises en évidence dans les spectres a
tres haute énergie (GeV) grace aux données de EGRET [53].

Il est donc essentiel d’étudier les spectres des sursauts gamma avec une gamme
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d’énergie la plus large possible, s’étendant a basse et haute énergie afin de contraindre
précisément les modeles d’ajustements spectraux et donc les modeles théoriques.

3.7 Conclusions sur I’étude spectrale de I’émission prompte des
sursauts gamma

La large gamme d’énergie de HETE-2 couverte par ses deux instruments principaux,
la WXM et FREGATE a la particularité unique de se situer a basse énergie, entre 2 keV et
400 keV. Cette particularité m’a permis d’étudier de fagon détaillée la partie basse énergie
des spectres des sursauts gamma et de caractériser précisément les nouvelles classes de
sursauts, les X-Ray Rich et les X-Ray Flashes.

Les conclusions concernant 1’étude de 1’émission prompte sont les suivantes:

— Les distributions des différents parametres spectraux, « et 3 sont en accord avec les
précédentes observations de BATSE.

— La distribution de « est en accord avec les limites prédites par le modele d’émission
synchrotron, comprises entre —3/2 et —2/3.

— La distribution du E), est plus large que celle de BATSE, elle s’étend a plus basse
énergie, jusqu’a quelques keV et confirme I'existence des sursauts mous (XRFs et
XRRs).

— Les différentes relations spectrales (dureté-intensité, ...) ont été confirmées et étendues
a basse énergie. L’observation de GRB 020903 a permi d’étendre la relation d’Amati
entre E;"“”e et Fj,, sur plus de trois décades.

— Le probleme des sursauts courts reste a élucider.

Les principales conclusions que j’ai déduites des observations concernant les sursauts
mous sont les suivantes:

— Les XRFs et XRR ne sont pas des sursauts gamma a grand redshift.
— Les trois classes: XRFs, XRRs et GRBs sont issues du méme phénomene physique.

L’interprétation de ces observations dans le cadre du modele des chocs internes et des
chocs externes a fait I’'objet d'une étude théorique que je présente dans le chapitre 4.

Un résultat important sur I’émission prompte est 1’observation d’une seconde
cassure a basse énergie qui n’est pas le E,. Cette cassure a été observée pour seule-
ment deux sursauts qui étaient particulierement brillants, mais elle est en accord avec les
modeles théoriques qui prédisent aussi deux cassures dans les spectres issus du mécanisme
synchrotron. Cette étude demande a étre confirmée par d’autres observations, mais pourrait
permettre de favoriser de maniere indiscutable le modele des chocs internes mettant en
jeu le processus d’émission synchrotron.

L’ensemble de ces études s’est révélé particulierement productif du point de vue ob-
servationnel. Ce qui est tres intéressant, c’est que j’ai pu créer un lien fort entre les
observations et la théorie que je présente dans le chapitre suivant. Il est toujours plus
plaisant de montrer des prédictions théoriques qui sont en accord avec les caractéristiques
observationnelles.
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Chapitre 4

Modeéle des chocs internes/externes
et nature des XRFs

J’aborde dans ce chapitre la description d’'un modele théorique des sursauts gamma.

Nous avons vu dans le chapitre 1 que différents modeles sont aujourd’hui d’actualité, j’ai
entre autre mentionné le modele des chocs internes et externes et le modele des “canon-
balls” que je ne décrirai pas ici. Les modeles acceptés par la majorité de la communauté
mettent en jeu des chocs internes et externes. Le modele que je présente dans cette partie
décrit le mécanisme responsable de I’émission prompte des sursauts gamma avec les chocs
internes et celui de 'afterglow par les chocs externes.
Dans ce chapitre je commence par montrer pourquoi on a besoin d’un vent relativiste,
puis je décris I’évolution temporelle et spatiale de ce vent. J'explique ensuite le mécanisme
responsable de I’émission des photons gamma, le processus synchrotron et je décris com-
ment il intervient dans le mécanisme d’émission du sursaut gamma et de ’afterglow. Je
détaille ensuite deux modeles simplifiés qui m’ont permis de dégager des propriétés sur
les X-Ray Flashes a partir de simulations numériques des chocs internes.

4.1 Le modéele des chocs internes/externes.

Nous avons vu dans le chapitre 1.4.1 que, quel que soit le modele invoqué pour la
source des sursauts gamma, la configuration résultante est un trou noir avec un disque
d’accrétion en rotation rapide émettant une quantité importante d’énergie. Cette énergie
provient soit de ’accrétion de la matiere du disque par le trou noir soit de la rotation du
trou noir lui-méme (mécanisme Blandford-Znajeck, section 1.4.1). Elle est ensuite injectée
dans un vent qui la transporte sous forme d’énergie cinétique puis la restitue sous forme
de rayonnements par suite de chocs, internes au vent relativiste.

Nécessité d’un vent relativiste

La premiere contrainte imposée par les observations actuelles est la nécessité d’avoir
un vent relativiste [143]. C’est un consensus désormais général. Un sursaut typique émet
en moyenne une fluence! observée F' de ~ 107% erg.cm™2. Supposons que cette fluence
ait été émise & une distance D de luminosité de ~ 3Gpc?2, Iénergie totale isotropique

1. Rappelons que la fluence en erg.cm™2 est le flux recu intégré sur toute la durée du sursaut.
2.1 Gpc = 3.10*"cm
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correspondante est de B ~ 47rD?F ~ 10°! erg. L'importante variabilité temporelle ob-
servée (07 de l'ordre de quelques secondes) dans les profils des sursauts gamma (voir la
section 1.2.1) établit que les sources d’émission, si elles sont au repos, sont compactes
avec des rayons de l'ordre de R; < ¢6T ~ 3000 km (pour 67 = 10ms). Ces conditions
d’énergie et de rayon posent le probleme de la compacité. Ce probleme s’explique de la
facon suivante: dans le cas d'un vent supposé non relativiste, les photons tres énergétiques
(d’énergie Ey > 511 keV) interagissent avec les moins énergétiques (E3) et produisent des

paires électrons-positrons selon la réaction vy — e*e™ lorsque \/Elng > mec?
avec m, la masse de I’électron et 6 ’angle entre les moments des deux photons. On peut
alors calculer la profondeur optique 7,, du processus pour une fraction f, de paires de
photons qui remplissent cette condition:

2

= fPO'TFD

T Tp2
Rimec?

(4.1)

ou o est la section efficace de Thomson (section efficace de I'interaction d’un électron
libre non relativiste avec une onde électromagnétique) o7 = 6.25 x 10725 cm? et apres
normalisation, on obtient:

F D \°( 6T \
=102 4.2
T Ty < 10—6erg.cm—2> (3Gpc> < 1Umsec> (4.2)

Cette profondeur optique est trés importante ( ~ 10'2f, ), et rend le milieu envi-
ronnant optiquement épais. Les rayons gamma sont alors trop absorbés et ne peuvent
s’échapper.

Les observations de spectres non-thermiques et la détection de photons de tres hautes
énergies, pouvant atteindre le GeV, sont la preuve que les photons ont parcouru toute cette
distance sans interagir. Si les photons sont capables de s’échapper librement du milieu,
c’est que ce dernier était optiquement mince (transparent), c’est a dire que 7, < 1. Ce
probleme pourrait étre aisément résolu si les sursauts étaient produits loin de la source
(grand R;), mais la grande variabilité temporelle des courbes de lumiere laisse a penser
le contraire. La solution du probleme de compacité impose la nécessité d’avoir un vent
ultra-relativiste. En effet, si les photons sont émis avec un facteur de lorentz I' > 1, ils
sont observés avec une énergie hv,,, décalée vers le bleu et leur énergie a la source est
de ~ ’”’T"b L’énergie des photons au niveau de la source est alors fortement diminuée et
la fraction f, de photons pouvant remplir la condition de création de paire diminue elle
aussi considérablement d’un facteur 2@~ Ici o ~ 2 est I'indice spectral du nombre de
photons observés (N (Ep,)dEy, < E*dE,;). En méme temps, le rayon d’olt est émis le
rayonnement devient plus grand d’un facteur I'2. L’équation 4.2 devient donc:

O (e i
Ty = :
7 T2e=1)+47P \ 10-berg.cm=2 ) \ 3Gpe 10msec

Pour o = —2, T" est a la puissance 6 et 'on peut obtenir des sursauts avec des énergies
correspondantes a celles observées, et 7,, < 1 avec un facteur de Lorentz I" de I'ordre de
quelques centaines. Cette grande valeur de I fait des sursauts gamma les objets qui sont
émis avec les plus grandes vitesses dans l'univers.
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Ce mécanisme est plausible dans un vent composé uniquement de photons, d’électrons,
de positrons et d’'une masse négligeable de baryons. En effet, en présence d’une masse
baryonique trop importante, I’énergie déposée dans le vent devient insuffisante pour per-
mettre d’atteindre des facteurs de Lorentz tres élevés (le facteur de Lorentz du vent a
la fin de la phase d’accélération est I' = %) Un sursaut gamma ne peut étre produit
dans ces conditions. Certains modeles ont été étudiés en prenant en compte une grande

quantité de baryons, mais ils s’averent peu efficaces (voir le paragraphe suivant).

4.1.1 Le vent relativiste ou fireball

Avant d’aborder le mécanisme synchrotron responsable de 1’émission prompte et de
I'afterglow, je décris I’évolution du vent relativiste dans le milieu apres son émission par
la source. Nous avons vu dans le chapitre 1.4.1 que quelle que soit la source responsable
de I’émission du sursaut gamma, un vent relativiste avec un facteur de Lorentz moyen T
de 'ordre d’une centaine est émis par la source. Ce vent est constitué essentiellement de
photons, d’électrons, de positrons et d’une quantité négligeable de baryons (les différents
cas déterminés par la quantité initiale de baryons seront abordés dans la suite). Le modele
mettant en jeu un vent relativiste a été introduit en 1986 [104, 52]. Le vent relativiste est
défini comme une concentration importante d’énergie dans une petite région dans laquelle
il y a peu de baryons. Il a été montré qu'une libération instantanée d’énergie dans une
région compacte formait un plasma ou fireball opaque aux créations de paires ete™.

r.o (rph) r.c r.ph r.is rs r.dec (rdecrs)
(highn) (lown) (thin shell) (thick shell)

Fia. 4.1 — Schéma montrant les différentes étapes dans l’espace de ’évolution du vent relativiste

[148].

Le schéma 4.1 présente les différentes étapes et rayons caractéristiques de 1’évolution
spatiale et temporelle du vent relativiste:

— Lorsque le vent est émis par la source a r,, son état est opaque et tres chaud, les
paires eTe™ et les photons sont en équilibre. L’énergie est injectée en continu par la
source pendant une durée 1" de quelques secondes. A la fin de I'injection, le rayon du
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vent est donc de l'ordre de ¢T' = 3.10"%cm(7'/1s). De nombreuses observations sont
aujourd’hui en faveur d'un jet collimaté avec un angle d’ouverture 6; variant d’un
sursaut a 'autre (voir section 1.3.10).

— Le vent subit une phase d’expansion et d’accélération jusqu’au rayon r.. Le facteur de
Lorentz moyen du vent augmente linéairement avec le rayon et atteint un maximum
[,. La valeur du rayon r, est: 7. = T',cT ~ 10%cm(T'/15)(T,/300) .

— Pendant cette phase d’expansion, contrairement a la valeur du facteur de Lorentz
qui augmente, le vent se refroidit, c’est a dire que la densité, la température et
I’énergie des photons diminuent. Le vent initialement opaque devient, au rayon rpp,
transparent vis-a-vis de la production de paires et de la diffusion Compton. Plus il
y a de baryons, plus il y a d’électrons et plus la phase d’expansion est longue. Au
rayon 7,;, dont la valeur typique est de 10?713 ¢m, la température du vent est ~ 20
keV et la totalité de 1’énergie injectée a été convertie en énergie cinétique (il se peut
que parfois r,, soit inférieur a r, dans le cas ol le vent est initialement pauvre en
baryon et tres accéléré).

— Lorsque le vent est devenu transparent, il peut étre modélisé par une succession de
couches ayant des facteurs de Lorentz différents. Les couches les plus rapides rat-
trapent alors les plus lentes et lors du choc, elles fusionnent et émettent de I'énergie
sous forme radiative: ce sont les chocs internes, responsables de I’émission
prompte. Ces chocs seront étudiés en détail dans les sections suivantes. Le rayon
r;s correspondant au rayon des chocs internes dépend de la différence entre les
facteurs de Lorentz. Si 'on suppose qu’une couche rapide de facteur de Lorentz
[, ~ T, rattrape une couche lente avec I, < T, alors le rayon du choc sera
ris = 2T7ct, ~ 10%em(T;/300)%(¢,/1ms) ol ¢, est la variabilité d’émission des
différentes couches. La vitesse du vent étant extrémement relativiste, I’émission est
collimatée dans un céone d’ouverture égale & 1/T.

— A partir de r, U'effet du milieu interstellaire (MIS) n’est plus négligeable, les vitesses
des coquilles deviennent de plus en plus faibles. Le milieu extérieur commence a
freiner le vent de maniere conséquente a partir du rayon rg... Le choc produit entre le
vent et le MIS transforme I’énergie cinétique en rayonnement: c’est le choc externe,
responsable de l’afterglow. Un choc en retour se forme aussi vers ’arriere. Ce
dernier va ensuite intéragir avec les autres couches du vent et former le choc en retour.
Pendant cette phase de décélération I'ouverture du cone synchrotron (1/T) devient
plus grande (T diminuant) que I'angle d’ouverture du jet 0;, c’est a ce moment qu’une
cassure dans la courbe de lumiere de 'afterglow est prédite (voir la partie 1.3.10).

Pollution baryonique

Il existe plusieurs variantes au schéma présenté précédemment, liées au rapport entre
I’énergie initiale et la masse du vent, quantités qui dépendent essentiellement de la masse
des baryons. Selon la valeur de la masse baryonique présente au sein du vent, on obtient
plusieurs types de vents relativistes:

— Des vents purement radiatifs dans lesquels ’effet des baryons est négligeable et qui
sont dominés par la radiation. Dans ce cas, le rayon ry, est atteint avant le rayon r,
c’est a dire que le vent, consititué de photons et paires électrons-positrons, devient
rapidement transparent et toute ’énergie s’échappe alors sous forme de radiations.
On s’attend a observer un spectre de corps noir.

— Des vents relativistes avec une masse baryonique un peu plus conséquente. Ces vents
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passent par une premiere étape d’accélération des baryons qui convertit I'énergie
injectée par la source en énergie cinétique. Dans une seconde étape, le vent de-
vient transparent et l'énergie cinétique des baryons est convertie en radiations par
le mécanisme des chocs internes et externes. C’est dans ce cas, qu'on obtient des
sursauts gamma.

— Des vents newtoniens dans lesquels la masse baryonique est trop importante pour
que le vent puisse étre suffisamment accéléré et atteindre les vitesses relativistes
requises pour faire un sursaut gamma. Ce type de vent correspond a ceux a l'ceuvre
dans les supernovae.

Lorsque le vent relativiste présente les caractéristiques requises, il évolue selon le
schéma présenté ci-dessus. On assiste alors a une succession d’étapes: injection de 1’énergie
dans le vent, transport de cette énergie sous forme cinétique, chocs internes entre les
couches de vitesses différentes et chocs externes avec le milieu interstellaire, ces deux
types de chocs transformant I’énergie cinétique en rayonnement. La conversion de ’énergie
cinétique du vent en radiation n’est aujourd’hui pas encore bien comprise malgré le nombre
important de théories développées. Le mécanisme responsable et a ’ceuvre dans les chocs
internes et externes que je décris dans ce chapitre est le mécanisme synchrotron. Il se peut
aussi que d’autres mécanismes tels que 'effet compton-inverse interviennent. Je décrirai
rapidement ces différents mécanismes sans entrer dans les détails. Enfin je montrerai
comment le mécanisme synchrotron intervient dans les chocs internes et externes.

4.1.2 Processus de radiation: le mécanisme synchrotron

Choc magnétisé
Gain d “énergie systématique a chaque aller-retour

Fi1G. 4.2 — Schéma expliquant ’accélération de particules relativistes par le mécanisme de Fermi.
A chaque passage du choc, les particules gagnent de [’énergie. ug et uy sont les vitesses du milieu
avant et aprés le choc..

L’émission synchrotron est I’émission de photons par des électrons accélérés dans un
champ magnétique. Ces électrons sont supposés accélérés par le mécanisme de Fermi®
lors du choc entre les différentes couches et ont des vitesses relativistes.

Les parametres déterminants de I’émission synchrotron sont: la valeur du champ magnétique
B, la distribution d’énergie des électrons N(T',) définie par un facteur de Lorentz mini-
mum, [, i, et l'indice p de la loi de puissance qui définit cette distribution. On définit

3. Le processus de Fermi est le mécanisme de base pour l'accélération des particules chargées derriere un choc
magnétisé. Les particules gagnent de I’énergie a chaque traversée du choc. Les aller-retours sont favorisés par le
champ magnétique qui permet de défléchir les particules.
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aussi deux autres parametres sans dimension qui nous permettent de tenir compte de ce
que l'on ne connait pas, ag et a,.

s 1es . " s 1es .
ap est le rapport entre la densité d’énergie du champ magnétique Up et la densité d’énergie

e:
U B?
ap = -2 = (4.4)
e 8T pe

et oll e = pe est la densité d’énergie de la matiere choquée avec p la densité moyenne de
la matiere choquée et € I’énergie dissipée par proton.
a. est le rapport entre la densité d’énergie emportée par les électrons U, et e:

Ue
e = — 4
o == (45)

La figure 4.1.2 illustre le processus du rayonnement synchrotron. Elle présente la
géométrie du rayonnement synchrotron pour un seul électron de vitesse 5 ayant un angle
d’attaque 6 par rapport au champ magnétique B. Le rayonnement est émis selon un
petit cone de demi-angle au sommet ~ 1/v. L’observateur voit ce rayonnement lorsque la
direction du pinceau coincide avec la ligne de visée.

Fi1a. 4.3 — Schéma illustrant le processus du rayonnement synchrotron.

Distribution des électrons:
Considérons un électron typique dont le facteur de Lorentz correspond au facteur de
Lorentz moyen < I', > de la distribution des électrons:

<T,>="q.e (4.6)
me

oll € est ’énergie dissipée par proton. Les facteurs de Lorentz des électrons derriere le choc
suivent une distribution isotropique en loi de puissance d’indice p:

N(T.) ~T.? pour Le > Temin (4.7)
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Afin que I’énergie ne diverge pas a grand I',, on suppose que p > 2. Le facteur de Lorentz
minimum des électrons I'; i, est relié au parametre o, et a I’énergie totale e ~ eme,CZ:
m,p— 2 p—2

e€ — <Fe> 4.8
me]o—la6 p—1 ( )

Fe,min —

On peut aussi estimer le facteur de Lorentz maximal d’un électron, dont le temps
d’accélération correspond au temps de refroidissement synchrotron. Cette valeur est suf-
fisamment grande pour ne pas intervenir dans les spectres des sursauts [107] .

Fréquence et puissance du synchrotron:

L’énergie typique de photons venant du synchrotron ainsi que le temps de refroi-
dissement du synchrotron dépendent du facteur de Lorentz de I'électron et du champ
magnétique:

heB _,

(Asyn)obs = r2p (4.9)

2TMeC

out I' est le facteur de Lorentz du vent. La puissance émise par un électron par émission
synchrotron dans son systeme propre est [112]:

4
Py = gaTcUBrg ~T2B? (4.10)

ou o7 est la section efficace de Thomson or = 87rr3/3. Le temps de refroidissement d’un
électron est Tem,.c?/ Py, et il est de plus divisé (pour l'observateur) par le facteur de
Lorentz I', on obtient donc le temps de refroidissement synchrotron:

3mec 1

tsyn(Le) = 4.11
m(le) = 1 T T (4.11)

On voit d’apres cette équation que des électrons de hautes énergies vont se refroidir plus
rapidement que les autres, et si I'on remplace la valeur de I', par celle de I’équation 4.9,
on obtient le temps de refroidissement synchrotron en fonction de 1’énergie du photon:

3 [2mchm.e
toyn (V) = or\ BTy (4.12)

On obtient ainsi ¢, () oc v~ /2. Cette valeur met une limite sur 1’échelle de variabilité de
la courbe de lumiere des sursauts gamma qui ne peut contenir de pic qui soit plus court
que le temps de refroidissement.

-1/2

Spectres engendrés par ’émission synchrotron:

Si I'électron est tres énergétique, il se refroidit d’abord efficacement par synchrotron
jusqu’a ce qu’il atteigne un facteur de Lorentz I'. . lorsque le temps de refroidissement
synchrotron devient équivalent au temps de refroidissement adiabatique. On observe alors
une cassure dans le spectre des électrons au facteur de Lorentz I', .. L’émission synchrotron
dépend en particulier de la valeur moyenne des énergies des électrons. Les électrons les plus
énergétiques (s’ils existent) commencent par se refroidir rapidement et efficacement (fast
cooling) puis, lorsqu’il n'y a plus d’électrons rapides, ils se refroidissent lentement (slow
cooling). 11 existe donc plusieurs fréquences critiques dépendant du facteur de Lorentz des
électrons: v, la fréquence correspondante au facteur de Lorentz des électrons injectés, v,

122



CHAPITRE 4. MODELE DES CHOCS IN TERNES/EXTERNES ET NATURE DES XRFS

T T T b
I li
a fast cooling . )&7\»7“’")/2 S OW;?OO 9
//\\v' 12 t<tD 10" F q = | 6\\
n B I : : e
10 " : G | 1 v? 1 | : ™\
~ B | | = 2 / 1 | | \
5 / N EL O T . N
=3 P/
= /1 N 5 : P N
E 107 ¢ / | I | N 1 = 10° L fall 321 121 H\
oo, 7y 92 \ i | N
// [‘ Ms]‘ ‘[[-2‘7]\ h-\znl\ | | | \\
L f I
100 L A \ : 1 i 10-27 | | | \
/ I I I ‘V ‘V :V \\
:v :v :v £ AL
Ll ? 1 ¢ 1 " 1 108 1010 1012 1O1A 1016 1018
10° 10" 10" 10" 10" 10" v (Hz)

F1a. 4.4 — Spectre synchrotron pour un choc relativiste en considérant une distribution d’électrons
en loi de puissance [107]. Le refroidissement rapide (figure de gauche) est attendu dans le cas
des chocs internes et pour le début de ’afterglow puis le refroidissement lent est dominant (figure
de droite).

la fréquence de refroidissement correspondante au facteur de Lorentz des électrons refroi-
dits et v, la fréquence minimale du synchrotron auto absorbé?. On obtient alors deux
types de spectres qui dépendent de la valeur initiale de 1’énergie des électrons I',, par
rapport a celle du refroidissement I, [119].

Lorsque les électrons commencent par se refroidir rapidement, c’est le cas du refroidisse-
ment rapide avec v, > V., et on obtient un spectre F, de la forme:

(Va /)3 (v 1,)? v <V,
oo (v/ve)~1/? v, <V < Uy, '

(Vm/VC)il/Z(V/Vm)ﬂJ/2 Um SV

Lorsque les électrons se refroidissent lentement, c’est le cas du refroidissement lent et
Vi < Vg

(Va/m) 3 (v 1,)? v < U,
B =F,, El/?z/mglm Vq §<1/ <<l/m (4.14)
(Ve ) 020 f) P v, < v

avec F, le flux observé et F),, le flux observé au maximum. La figure 4.1.2 montre le
spectre dans ces deux cas.

La fréquence v,,, fréquence caractéristique du facteur de Lorentz des électrons injectés,
correspond a l'énergie caractéristique de I’émission synchrotron, c’est a dire F,. D’apres
I’équation 4.9, et en considérant uniquement une émission issue du mécanisme synchrtron,
on a b, x ny I

Autre mécanisme de rayonnement:
D’autres mécanismes radiatifs peuvent étre proposés. Je ne discuterai ici que brievement

4. C’est la fréquence en-dessous de laquelle les photons sont susceptibles d’intéragir avec les électrons. Ils
sont alors absorbés et transmettent leur énergie a l’électron.Dans le cas de 1'émission prompte, ce mécanisme
n’intervient pas.
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les diffusions Compton inverse. 1l s’agit de la diffusion d’un photon par un électron relati-
viste. Le photon repart avec une fraction notable de I’énergie de 1’électron et voit donc son
énergie augmenter. Ce mécanisme est important car il peut concurrencer le mécanisme
synchrotron, les photons diffusés étant alors tout simplement les photons émis par le
rayonnement synchrotron des électrons. Daigne et Mochkovitch 1998 [29] ont montré
qu’il y avait alors deux situations possibles: soit le rayonnement synchrotron pique a
basse énergie (UV) et I’émission gamma est alors dominée par le rayonnement Compton
inverse; soit le rayonnement synchrotron pique dans le domaine gamma. Il est alors do-
minant car le mécanisme Compton inverse fournit une composante a tres haute énergie.
Cette composante représente une petite partie de I’énergie totale rayonnée car la section
efficace de ce processus diminue tres fortement dans ce régime a cause des corrections
Klein-Nishina. Ces mémes auteurs privilégient le second cas car il conduit a une efficacité
globale meilleure pour le processus des chocs internes. C’est pourquoi nous nous sommes
concentrés dans cette these sur le cas ou le processus synchrotron est dominant. On peut
noter de plus qu’il apparait maintenant clairement que c’est bien le processus synchrotron
qui domine dans le choc externe, responsable de I'afterglow des sursauts gamma.

4.1.3 Les chocs internes

L’étude des chocs internes constitue la partie théorique de ma these. Le modele stan-
dard de I’émission prompte des sursauts gamma est basé sur le modele des chocs internes.
Les chocs, produits lorsque deux couches du vent relativiste ayant des facteurs de Lorentz
différents se rencontrent, émettent des photons gamma de haute énergie par émission
synchrotron. Je développerai dans les sections suivantes des modeles simples des chocs
internes qui m’ont permis de déterminer les propriétés intrinseques des X-Ray-Flashes
(sursauts ayant un faible E,, inférieur a 50 keV).

On peut modéliser, comme on le voit sur les figures 1.24 et 4.1, le vent relativiste par
une succession de coquilles ou couches solides émises a des intervalles de temps dr tres
petits de l'ordre de la milliseconde, pendant une durée totale T de quelques secondes et
avec des vitesses relativistes, comme je I’ai montré dans la partie 4.1. Le facteur de Lorentz
moyen du vent I' est de I'ordre de quelques centaines, mais la distribution du facteur de
Lorentz au sein du vent n’est pas uniforme. Ce vent est donc modélisé par des couches
qui ont des vitesses relativistes différentes. Les plus rapides rattrapent les plus lentes et
il se forme plusieurs chocs. Chaque choc contribue, grace a son émission synchrotron, a
I’émission prompte globale que I’'on observe en rayonnement gamma avec les satellites tels
que HETE-2.

Considérons deux couches de masses m, (pour la plus rapide) et m; (pour la plus lente)
avec des facteurs de Lorentz respectifs v, et v, qui fusionnent pour donner une couche
unique de masse m,, et de facteur de Lorentz ~,,.

Le rayon ot ont lieu les chocs internes se trouve & Ry ~ y2cd; ~ 10" cem(cd;) /(10'%cm) (/100)?
de la source, et 1’énergie dissipée e a chaque collision est donnée par:

e = MY C® 4+ MgV — Y (Mmy + my)c? (4.15)

Dans le cas des chocs internes, on a v, 2 75 > 1 et 7, vaut:

mrf)/r + ms’)/s
my /e + Mg/ s

(4.16)

Y =
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et on peut calculer 'efficacité f de la conversion de I’énergie cinétique en énergie interne
pour un choc:
(mr + M) Ym

-1
d My Yy =+ MsYs

(4.17)
En faisant I’hypothese de masses identiques et de contrastes de facteur de Lorentz (3—:) de

I'ordre de I'unité, cette efficacité est typiquement de l'ordre d’une dizaine de pourcents.

On calcule ensuite l'efficacité totale des chocs internes en sommant tous les chocs. On
modélise le vent initial par N couches de masse m; et de facteur de Lorentz ;, les couches
rapides rattrapant les couches lentes. Le premier choc dissipe une énergie e a un rayon
et un temps spécifique. On remplace alors les deux couches par celle résultante et ainsi
de suite. L’évolution du vent s’arréte lorsque celui-ci est ordonné en vitesse (les couches
rapides sont a l’avant et les couches lentes a l'arriere). L'efficacité totale des chocs internes
fior est alors définie:

fror = % (4.18)

L’efficacité du rayonnement synchrotron dépend de la fraction des électrons qui est
accélérée par les chocs entre les couches et qui atteindront des valeurs du facteur de
Lorentz assez importantes pour rayonner directement du synchrotron. On obtient donc
une efficacité totale des chocs internes de quelques pourcents, ce qui explique aussi la
nécessité d’'une importante énergie injectée dans le vent et une focalisation du vent dans
un cone avec un petit angle d’ouverture pour réduire I'énergie totale libérée pendant le
sursaut.

Spectres engendrés par les chocs internes:

Dans le cas des chocs internes, responsables de 1’émission prompte, les spectres en-
gendrés par I’émission synchrotron sont ceux du refroidissement rapide. Le spectre aura
donc la forme donnée par I’équation 4.13. Dans cette équation, il faut cependant ne pas
prendre en compte la fréquence du synchrotron auto-absorbé, v,. En effet, dans le cas des
chocs internes, ce régime ne s’applique pas pour le rayonnement gamma. Le synchrotron
auto-absorbé peut intervenir pendant 'afterglow plus tardivement, typiquement pendant
I’émission radio.

On obtient alors des spectres en flux de la forme:

(v/

v v <,
F,=F,n} (v/v.)~1/? Ve < V< Uy (4.19)

(l/m/’/0)71/2(V/Vm)ﬂ)/2 Vm SV

V)3
Ve)

avec I, le flux observé et F, ., le flux observé au maximum. Pour obtenir des spectres
en nombre de coups afin de les comparer avec les spectres observés, il suffit de dériver le
spectre en flux. Les spectres ont alors la forme suivante:

(v/ve)~2? v <V,
N, =Nym{ (v/v) 3 Ve <V < Upy (4.20)

(U /o) 2 (0 1)~ P22y, <w

D’apres I'équation 4.20, on voit que la théorie prédit deux cassures dans les spectres
de I’émission prompte. La premiere se situe a la fréquence v, et la seconde a la fréquence
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Vm. 1l n’est donc pas déraisonnable d’observer une seconde cassure dans les spectres des
sursauts gamma que j’ai présenté dans la section 3.6.

On retrouve aussi dans cette équation les limites de l'indice de la pente a basse énergie
du modele de Band « qui doit étre comprise entre —3/2 et —2/3. La valeur de « étant la
valeur de l'indice de la pente en dessous de la fréquence v,,, fréquence correspondante a
I’énergie caractéristique synchrotron. J’ai montré dans la section 3.1.1 que tous les sursauts
de HETE-2 avaient une valeur de « dans les limites prédites par le spectre synchrotron
dans le cas du refroidissement rapide.

Structure temporelle des chocs internes:

Les différentes couches sont émises a des petits intervalles de temps dr de l'ordre de
la milliseconde. Les couches transportent de I’énergie cinétique qui est transformée en
rayonnement au moment du choc. Lors du choc et parce que les vitesses des électrons
sont relativistes, les photons sont collimatés dans un jet avec un angle d’ouverture pro-
portionnel a I'inverse du facteur de Lorentz de la région émettrice I'. Pour deux photons
émis au meéme rayon Rp mais I'un dans la ligne de visé de l'observateur et l'autre a un
angle 1/T, la différence du temps d’arrivée est t = Rg/2[?%c.

Si le rayon de I’émission du rayonnement Rp est suffisamment petit, la variabilité
temporelle pourra étre conservée. Cette contrainte est donnée par Ry < 2I%¢dr, et est
toujours satisfaite puisque les chocs se produisent & un rayon équivalent Rz = I'?cor.
La présence de nombreuses couches et de nombreux chocs (et donc d’une distribution du
facteur de Lorentz au sein du vent non-uniforme) crée des pics dans la structure temporelle
des sursauts gamma et produit la variabilité temporelle observée (voir section 1.2.1).

4.1.4 Le choc externe et le choc en retour

Les afterglows sont produits, dans le modele standard, par le choc entre le vent rela-
tiviste et le MIS, c’est le choc externe. On a vu par ailleurs qu’il existait au moment de
'intéraction entre le vent et le MIS, un choc en retour (par opposition au choc externe
qui est un choc vers 'avant) qui se propage dans le vent. Le tout début de I'afterglow
(voir la partie 1.3.4) peut étre du soit a ce choc en retour soit a de 1’énergie que continue a
émettre la source alors que ’émission prompte est presque terminée. On peut ainsi définir
quatre régions: le milieu extérieur au repos, le milieu extérieur derriere le choc externe, le
vent relativiste derriere le choc en retour et le vent relativiste qui n’a pas encore atteint
le choc en retour.

Le modele standard des chocs externes met en jeu une expansion adiabatique, c’'est
a dire que la perte d’énergie du systeme est négligeable et que si elle est présente, elle
ne perturbe pas le mécanisme hydrodynamique. Durant cette expansion il y a un refroi-
dissement d’abord rapide puis lent et émission synchrotron. On retrouve donc les deux
possibilités de spectres synchrotron.

Nous supposons dans ce modele que la coquille résultante des chocs internes est ho-
mogene avec une énergie F, une masse M, et un facteur de Lorentz I', initialement, on a
E = Mc?T'. La coquille intéragit alors avec la matiere environnante. L’intéraction devient
efficace lorsque la masse de MIS balayée par le vent est de I'ordre de AM/T. Le vent est
ensuite décéléré de facon continue.

En ce qui concerne la courbe de lumiere de I'afterglow, les différents cas a prendre
en compte sont plus compliqués que dans le cas de 1’émission prompte. 11 faut en effet,
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ajouter la fréquence a laquelle on veut regarder la courbe de lumiere. Je ne détaillerai
pas de calculs ici, mais je peux par exemple citer le cas de 'afterglow optique qui lui
décroit tout le temps avec plusieurs cassures dans sa courbe de lumiere diies comme nous
'avons vu précédemment a 1’angle du jet d’émission, a I’environnement (MIS) qui n’est
pas toujours homogene ou a une éventuelle réinjection d’énergie de la part de la source et
finalement au choc en retour. On peut aussi citer le cas de la courbe de I'afterglow radio
qui commence par augmenter pour atteindre un maximum au bout d’une dizaine de jours
puis diminue lentement pendant une longue période qui peut durer des mois.

Le choc en retour se manifeste au tout début de I’afterglow et n’a été détecté que dans
les afterglows qui ont été suivis dans les minutes apres le déclenchement par le sursaut. Il
faudra donc attendre les missions telles que SWIFT, prévue pour septembre 2004, pour
mieux comprendre ce phénomene. On peut cependant citer quelques différences entre le
choc en retour et le choc en avant. Le choc en retour est éphémere, I’énergie des électrons
est aussi inférieure a celle du choc en avant, ceci est du aux différences de densité de
matiere entre les deux chocs. Le choc en retour se traduirait plutot par un flash optique
et radio.

4.2 Caractérisation des X-Ray Flashes: premiere approche avec
un modele simplifié des chocs internes

Dans cette section, je décris un modele simplifié des chocs internes que j’ai utilisé au
début de ma these afin de dégager d’éventuelles propriétés intrinseques des X-Ray Flashes.
Je rappelle que les X-Ray Flashes sont issus du méme phénomene que les sursauts gamma
mais émettent le maximum de leur énergie a plus basse énergie. J’ai montré dans la partie
3.3 que ces sursauts ont un E, et une dureté® particulierement faibles. Leurs E, ont des
valeurs inférieures a 50 keV et leurs duretés sont inférieures a 1. Ces sursauts se situent
dans la continuité des sursauts gamma, avec des caractéristiques identiques (valeur de «,
B, durée), mais ils sont plus mous et plus faibles dans 'absolu.

L’étude du vent relativiste et des chocs internes doit faire 'objet d’un calcul hydro-
dynamique détaillé. Cela a été fait par Daigne et Mochkovitch (2000) [30] mais demande
une quantité importante de temps de calcul, qui est augmentée si I’on veut considérer de
nombreux cas et tester différentes combinaisons de parametres. Néanmoins une approche
simplifiée mettant en jeu un vent relativiste avec une distribution du facteur de Lorentz
non uniforme produit aussi des résultats satisfaisants [76, 29].

Le vent est modélisé par une succession de couches qui intéragissent entre elles, unique-
ment par collisions directes en négligeant les effets de pression. Dans ce modele et celui
présenté dans les paragraphes suivants (section 4.3.1) c’est I’énergie isotrope que l'on
prend en compte, car tout effet di au jet relativiste n’apparait pas tant que 1/T < 6. De
plus, le mécanisme d’émission pris en compte est uniquement 1’émission synchrotron. Les
cas d’'une émission par compton-inverse ou synchrotron auto-absorbé ne sont pas étudiés.

4.2.1 Les chocs internes: conditions initiales et évolution du vent

Dans ce modele, une énergie E de I'ordre de 105 erg.s~! est émise par la source sous
la forme d’un vent relativiste avec un facteur de Lorentz moyen I' de quelques centaines

5. la dureté est définie par F,/F, avec F, la fluence 30-400 keV et Fx la fluence 2-30 keV
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(typiquement I’ = 200). La distribution intrinséque du facteur de Lorentz est cependant
non uniforme. On suppose que ce vent est devenu transparent et qu’il peut étre modélisé
par une succession de N couches (quelques milliers) émises a intervalles de temps réguliers
(0T = 2ms), avec des facteurs de Lorentz qui varient entre Iy, et T'y0p et pendant une

durée totale T = (N — 1) x §T. La masse des couches est proportionnelle a 1/I" de telle
sorte que le taux d’énergie injectée reste constant (E = %TCQ)
On suit ensuite I’expansion du vent:
Le temps de rattrapage 7, entre une couche rapide (de masse M et de facteur de Lorentz
[';) et une couche lente (de masse My et de facteur de Lorentz I'r,; < T'y) est
TI(I+1) coT T7Tn

T, (1) = = = 26T

—_— . 4.21
c v(I) —v(l+1) s —T%, (421)

Le rayon correspondant a ce temps est: r; =T} * ¢
La couche rapide (I) rattrape la couche lente (I + 1), elles fusionnent et forment une
couche résultante de masse M; + M., et de facteur de Lorentz I'.. L’énergie dissipée e

lors du choc est:
€ = CZ(M]+1F[+1 + M[F[ — (M]+1 + M[)Fr) (422)

Si 'on considere que les couches ont des masses comparables M; ~ M;,; ~ M, alors
[~ ete= MCQ(F]_H + T, —2r,).

Apres redistribution du moment et de 'énergie, le facteur de Lorentz de la couche
finale devient:

My Upg + MLy
T, = /T4 T , 4.93
\/ UM T+ MiTr (4.23)
la densité du milieu: )
FE
p=——— (4.24)
A2l myc?

et I'énergie dissipée par unité de masse: ec? avec
e
€= — (4.25)
min(Mp,Mp1)T,c?
L’efficacité de conversion de I'énergie cinétique du vent en énergie interne dans la matiere
derriere le choc est donnée par:

e
MCQ(F]+F]+1) .

4.2.2 Processus d’émission

Le vent relativiste est constitué d’électrons, de baryons et de photons, nous faisons
ici I’hypothese qu'une fraction substentielle de 1’énergie est injectée dans les électrons.
Ces derniers ont des vitesses relativistes I', et on suppose qu’ils suivent une distribution:

n(Te) ~ TP, avec p = —2.5, entre [epin et Tepaz. Ces électrons évoluent dans un champ
magnétique, B et sont soumis au processus d’émission synchrotron (voir équation 4.9):
Egn = Cy,u ITT2B (4.26)

avec Cyy, la constante du synchrotron et I' le facteur de Lorentz du vent (équation 4.9).
L’énergie dans le champ magnétique est donnée par (voir équation 4.4):
BZ

o, = OBpE= B = (8mappe)'/? (4.27)
7r
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L’énergie dissipée par unité de masse dans le vent est ec?, celle pour un proton est mypec?

et donc la fraction d’énergie dissipée par unité de masse dans un électron est a,myec? =
ETemec? ol € est la fraction d’électrons accélérés. On a donc:
Qe M
r,=-—<—L¢
£ me

(4.28)

En remplacant B et I', par leur expression respective dans l’équation 4.26 on obtient
'expression de Ejy, qui est celle du pic d’énergie E, (maximum du spectre en vf,) si
I’émission ne vient que du processus synchrotron.

a. et ap sont les parametres qui fixent les fractions d’énergie dissipée dans le champ
magnétique et dans les électrons relativistes. Ces parametres peuvent eux aussi varier
avec la densité du vent p et I’énergie dissipée lors d’un choc e¢. On peut donc exprimer
I'énergie caractéristique du choc E), en fonction des parametres I', p et €, par une relation
phénoménologique du type:

E,=CyxT xp®”x¢é (4.29)

C, dépend des valeurs de x et y. Les valeurs typiques du synchrotron sont = = 1/2 et
y = 5/2. Cependant, il a été montré [31] que la combinaison z = y = 1/4 reproduisait de
facon plus correcte les observations de 1’émission prompte des sursauts gamma détectés
par BATSE. Je montrerai dans la section 4.3.2 les distributions de £, qui correspondent
a ces deux combinaisons et je montrerai que la seconde combinaison (x = y = 1/4)
reproduit effectivement mieux la distribution observée des E, des sursauts de BATSE
[108] et BeppoSAX.

4.2.3 Spectre du sursaut résultant

Toutes les quantités nécessaires pour obtenir la valeur E, de chaque choc ont été cal-
culées dans le premier paragraphe. On peut donc obtenir les caractéristiques de chaque
choc et donc du systeme complet. L’évolution du systeme est terminée lorsque toutes les
couches sont ordonnées avec I' décroissant du front du vent vers I’arriere. L’énergie totale
émise est la somme de I’énergie émise a chaque choc, et L'efficacité du processus f;,; est
Z?J\/Sfiizl“i
masses et facteurs de Lorentz initiaux des couches.

On peut ensuite obtenir le spectre en E*N(E) du sursaut dans différentes gammes
d’énergie.

Le spectre est calculé en supposant un modele de Band (voir section 1.2.3) classique avec
les valeurs des parametres suivantes: & = —1 et § = —2.5, la valeur du £}, totale du sursaut
et la normalisation, déduite de I'énergie totale. D’apres ce spectre, on calcule un rapport
de fluence qui nous permettra de définir la classe du sursaut généré par la simulation,

c’est a dire s’il s’agit d’'un X-Ray Flash, d’'un X-Ray Rich ou d’'un GRB classique.

Définition d’un X-Ray Flash: Nous avons vu dans la section 3.3 que les X-Ray
Flashes étaient définis par une dureté inférieure a 1. Dans cette simulation, on calcule
I'inverse de la dureté, la mollesse qui doit donc étre supérieure a 1 pour définir un XRF.:

alors obtenue par: f;,; = ol e, est I’énergie dissipée a chaque choc et M;, I'; les

Rx/y = Fo_1okev /F50-300 (4.30)
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Ces deux gammes d’énergie ne correspondent pas a celles utilisées pour les données de
HETE-2, elles correspondent aux premieres définitions données pour les X-Ray Flashes
qui ont été établies a partir des données de BeppoSAX [62].

Un autre critere important pour définir un XRF est la limite de détection des instru-
ments. Il faut en effet que le sursaut simulé soit détectable par les instruments. Cette
limite dépend évidemment de I'instrument étudié. Cette premiere approche sur les ca-
ractéristiques des XRF's étant simple, on a défini la limite de détection en terme de flux

au maximum, calculé sur 1s, & ~ 0.3 % 10~ erg.cm 2.5 1.

4.2.4 Premiers résultats

Dans le but de sonder le modele afin de voir si 'on était capable de reproduire les ca-
ractéristiques observationnelles des XRF's, on a simulé différents cas de sursauts gamma,
en faisant varier diverses quantités intrinseques au modele. Les parametres principaux
influants dans ce genre de simulations sont le facteur de Lorentz du vent, sa distribution
au sein de vent (comprise entre Iy et T'hnar) et Pénergie injectée. Ces parametres sont
inconnus et ne peuvent éetre déduits des observations actuelles, c’est pourquoi il est im-
portant de tester toutes les combinaisons possibles.

Je présente dans cette section plusieurs cas et les interprétations que I'on peut déduire.
Tous les résultats des simulations sont résumés sous la forme de figures qui montrent le
rapport des fluences (Rx/,) en fonction du flux au maximum dans les gammes d’énergie
2-25 keV (en pointillés) et 50-300 keV (en trait plein). On peut, a partir de ces figures,
situer les XRF's qui seront définis comme ayant une valeur R/, > 1 (trait vert horizontal)
et un flux au maximum supérieur & ~ 0.3 * 1077 erg.cm 2.5~ ! (critere de détectabilité:
trait rouge vertical).

Etudes des différents cas:

Cinin et Thaet La figure 4.5 de gauche montre la simulation pour différentes valeurs de
[nin, variant de 50 a 350 (avec I'yqr = 400) et celle de droite pour différentes valeurs
de T'jpaz, variant de 105 & 600(avec Iy, = 100). On s’apercoit que faire varier T'y,q,
ne permet pas de produire des XRFs détectables. Par contre, on les obtient en
faisant varier I',,;,. Augmenter I',,;, implique que la distribution des valeurs de I’
au sein du vent est plus étroite et donc que le contraste du facteur de Lorentz entre
les couches est plus petit. On concoit alors que lorsque la différence de facteur de
Lorentz entre les couches est faible, le choc entre deux couches est moins violent,
et donc I’énergie émise par le choc est plus faible. On peut ainsi obtenir des XRFs.
Cette figure montre de plus que les X-Ray Flashes sont préférentiellement issus de
vents qui ont des grandes valeurs de I'. En effet la figure de droite montre que bien
que la distribution des valeurs de I' au sein du vent est étroite (I'y,;, = 100 et
[inae = 110,120) ne permet pas d’obtenir des XRFs détectables, alors que dans le
cas (figure de gauche) ot 'on augmente la valeur de T',,;,, on obtient rapidement
des XRFs, qui sont favorisés non seulement par l'intervalle de I' qui se rétrécit, mais
aussi par une valeur moyenne de I' plus grande.

L’intervalle de I': L’intervalle de T' est défini en fonction d’'une quantité f et tel que
[in = 100% f et T')0 = 400 f. En faisant varier f, on fait varier la distribution du
facteur de Lorentz au sein du vent relativiste. Cette distribution est étroite et centrée
sur des valeurs basses lorsque f est inférieur a 1. Si f est grand, la distribution est
plus large et se situe aussi a plus grande valeur. Dans le cas ou la distribution est
étroite, la différence de vitesse entre les couches est petite, les chocs se forment donc
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Fic. 4.5 — Rapport des fluences (RXM) en fonction du flux au mazimum dans les gammes
d’énergie 2-25 keV (en pointillés) et 50-300 keV (en trait plein). A gauche l’étude est faite pour
différentes valeurs de Iy, variant de 50 a 350 et a droite pour différentes valeurs de I'pqq,
variant de 105 a 600.

loin de la source et sont peu violents. La figure 4.6 de droite montre cette étude pour
f variant entre 0.5 et 5. On remarque que les XRFs sont favorisés par de grandes
valeurs de f, l'intervalle de T' se situe donc autour de grandes valeurs de I'. Pour
produire des XRFs, il est donc nécessaire d’avoir des vitesses tres importante. Ces
grandes vitesses font que les chocs se produisent loin de la source, 1a ot les densités
de champ sont plus faibles et les chocs sont plus “mous”.

rappert de fluence en fonction du flux

=0.5,1.5,2,3,4,5

rapport de fluence:2—10/50-300
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Fic. 4.6 — Rapport des fluences (RXM) en fonction du flux au mazimum dans les gammes
d’énergie 2-25 keV (en pointillés) et 50-300 keV (en trait plein), pour différentes valeurs de
Uintervalle de U défini par f variant de 0.5 a 5.

L’influence du redshift, de la luminosité et de I': Les études précédentes ont été

faites pour des sursauts a un redshift de 1. Nous avons donc décidé d’étudier 1'in-
fluence du redshift sur le rapport Rx/,. Les deux figures 4.7 montrent, pour différentes
valeurs du redshift, ce rapport en fonction du flux au maximum dans la gamme
d’énergie 2-25 keV a gauche et 50-300 keV a droite. Sur ces figures, jai tracé
I'évolution du flux avec le redshift seul (trait plein), en faisant varier simultanément
la luminosité (tirets), T (tirets et pointillés) et les deux ensemble (pointillés).

La premiere interprétation déduite de cette figure est que les XRFs ne sont pas des
sursauts a grand redshift. Certes, on obtient de grande valeur de Rx/, en augmentant

le redshif, mais on remarque que méme en augmentant le redshift jusqu’a z = 20, on
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n’atteint tout d’abord jamais les trés grandes valeures Rx/, ~ 3 observées pour cer-
tains XRFs et les sursauts produits ne sont plus détectables par les instruments (voir
section 3.3). Ce résultat confirme celui que j’avais mis en évidence dans la section
3.3 qui montrait a partir des observations que en décalant vers le rouge les fluences
des sursauts dont le redshift a pu étre mesuré (ce qui est équivalent a déplacer les
sursauts a grand redshift), on n’atteignait pas les grandes valeurs de Ry, et les
fluences passaient en dessous des limites de détection de HETE-2.

Le deuxieme point important que mettent en évidence ces figures, est que la facon
la plus efficace pour obtenir un X-Ray Flash est de faire varier I'. En effet, dans les
deux figures, on remarque que lorsque I varie, on atteint rapidement des valeurs de
Ry, typiques des X-Ray Flashes tout en restant dans les limites de détection des
instruments.
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F1G. 4.7 — Evolution en redshift du rapport des fluences (Rx/,) en fonction du fluz au mazimum
dans les gammes d’énergie 2-25 keV (4 gauche) et 50-300 keV (a droite). Les différentes courbes
permettent d’étudier simultanément 1’évolution avec le redshift et les variations de T et de la
luminosité.

4.2.5 Premiéres conclusions sur la nature des X-Ray Flashes

Cette étude tres simplifiée, que j’ai effectuée au début de ma these, m’a avant tout
permis de me familiariser avec le modele des chocs internes et de comprendre 'influence des
différents parametres dans les simulations. On peut distinguer deux types de parametres,
ceux dont on connait un peu la distribution, comme le redshift et la durée observée,
et les parametres du vent qui sont inconnus, mais dont l'influence dans les simulations
est importante. Les parametres du vent: son facteur de Lorentz moyen, la distribution
des vitesses et ’énergie injectée sont autant de parametres dont il faut tester différentes
distributions. Ces parametres ont une grande influence sur les résultats des simulations.
Cette étude m’a permis de dégager quelques résultats intéressants sur les XRFs qui ont
orienté les simulations suivantes. Ces résultats sont:

-~ Les XRF's ne sont pas dans leur majorité des sursauts a grand redshift. Ce

résultat confirme celui que j’avais montré dans la section 3.3 a partir des observations
de HETE-2.

— Les simulations produisent des XRFs, lorsque 'on fait varier des parametres in-
trinseques du modele des chocs internes des sursauts. Le fait d’obtenir des XRFs a
partir du modele élaboré pour simuler des sursauts gamma renforce l'idée que les
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XRFs sont issus du méme phénomene que les sursauts gamma et présentent
les mémes caractéristiques. La seule différence observationnelle entre les XRF's et les
GRBs est le rapport Ry, qui est supérieur & 1 dans le cas des XRFs.

— Pour obtenir un XRF, le procédé le plus efficace semblerait provenir du facteur de
Lorentz et plus particulierement de la distribution non-uniforme du facteur de
Lorentz au sein du vent qui doit étre étroite et se situer a de grandes
valeurs.

Ces différentes études auraient méritées un approfondissement plus complet afin d’ob-
tenir de meilleures statistiques. Elles ont néanmoins le mérite de montrer que ce modele
certes simplifié, rend bien compte du modele des chocs internes. Nous avons donc décidé
de l'utiliser pour étudier plus en détail les propriétés intrinseques spécifiques aux X-Ray
Flashes. Afin de générer un nombre important de sursauts, nous avons étudié un modele
simplifié au maximum.

4.3 Caractérisation des X-Ray Flashes: seconde approche avec
un modele rudimentaire des chocs internes

J’étudie dans cette section un modele des chocs internes simplifié a ’extréme dans
lequel le vent est modélisé uniquement par deux couches de masses identiques M avec des
facteurs de lorentz différents, I',,,;,, pour la premiere couche émise et I',,,, pour la seconde
couche qui est plus rapide. Les chocs internes sont dus uniquement a l'intéraction entre
ces deux couches, et on considere que le processus synchrotron est le seul responsable de
I'émission. Le pic d’énergie est donc défini par (voir équation 4.29):eqsync

E, ~ Ey, = CynI'sBT? = C,TspTe! (4.31)

ol ps est la densité du vent, €, ’énergie dissipée par unité de masse, I'y le facteur de
lorentz moyen du vent et C, la constante reliée a la constante du synchrotron (4.26:
C, = C’syn(87ra302)1/2((§n—mf)2). Les différents cas pour les valeurs de C,, x et y seront
abordés dans la section 4.3.2.

Dans ce modele, une seule couche résulte de l'intéraction, la valeur du facteur du vent
derriere le choc est donc aussi celle de la couche résultante.

4.3.1 Le modele simplifié des chocs internes

J’ai montré que les X-Ray Flashes n’étaient pas une classe particuliere de sursauts
gamma, mais que XRF, XRR (classe intermédiaire entre XRFs et GRBs voir section
3.2.1) et GRB étaient tous issus du méme phénomene que les sursauts gamma et que ce
n’étaient pas non plus des sursauts a grand redshift. Nous ne nous intéressons pas ici du
cas des XRRs afin de faire ressortir les contrastes dans les distributions. J’ai donc choisi
de générer un tres grand nombre de sursauts, un million, avec des caractéristiques initiales
différentes, de diviser ces sursauts simulés en trois classes selon leur dureté (comme pour
les sursauts réels) et de comparer les caractéristiques des XRFs simulés avec celles des
GRBs simulés dans le cadre d'un modele des chocs internes simplifié.
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les connaissances actuelles sur la physique et 'origine des sursauts. Les distributions les
plus précises sont celles de la durée et du redshift. La distribution des durées reflete celle
observée des sursauts longs de BATSE et la distribution des redshifts est fondée sur le fait
que les sursauts longs sont probablement liés a des explosions d’étoiles massives. Les autres
distributions sont inconnues et nous avons choisi des distributions uniformes arbitraires:

Durée 7: On se place dans cette simulation dans le cas des sursauts longs, puisque au
jour d’aujourd’hui aucun X-Ray Flash détecté n’appartient a la catégorie des sur-
sauts courts. La distribution des durées observées des sursauts longs de BATSE est
log-normale centrée sur toy = 20 s. Nous avons donc choisi une distribution de 7
a la source log-normale centrée sur 10 s et nous avons vérifié a postériori que la
distribution résultante des durées observées T,,s = (1 + 2)7 est bien centrée sur 20
s, et compatible avec celle de BATSE.

Redshift z: Si les sursauts longs sont issus comme on le pense de plus en plus aujour-
d’hui d’effondrements d’étoiles massives (voir la section 1.4.1), le taux de formation
des sursauts gamma longs est proportionnel au taux de formation d’étoiles ¢ et la
distribution en redshift des sursauts gamma est déduite directement de v (z) pour
laquelle nous avons adopté l'expression analytique donnée par Porciani & Madau
(2001) [106]. Cette distribution passe par un maximum a z ~ 2.5.

Facteur de Lorentz moyen I': Le facteur de Lorentz moyen du vent I = W est
compris entre 100 et 500.

Contraste de facteur de Lorentz k: c’est le rapport entre les facteurs de Lorentz des
deux couches étudiées. k = Emi Logk est distribué uniformément entre 0 et 1.

Energie moyenne injectée E: F = @ LogE est distribué uniformément entre 51

et 53.4. La valeur maximale de 1054erg.s™' pour E a été déterminée afin de repro-

duire la relation Log N - Log P des sursauts de BATSE [130] (avec N le nombre de
sursauts qui ont un flux au maximum supérieur a P: voir figure 1.3). La comparaison
de la relation Log N - Log P entre les données de BATSE et les 10° sursauts simulés
est montré figure 4.8.

Constante Cp: On adopte LogC, = LogC)* £ 0.5 ot C;° est la valeur de C, qui

permet d’obtenir un sursaut avec un F, de 100 keV avec E = 10%%erg.s™!, T = 300,
k=4et z=1.

A partir de ces quantités initiales, on calcule celles qui résultent du choc et du pro-
cessus synchrotron.

— Le facteur de Lorentz de la couche résultante est:
Ls = vVl maeDmin
— L’énergie libérée lors du choc:
e = Mc*(T oz + Conin — 2T5)

— P’efficacité du choc:

;- 2
MCQ (Fma:v + szn)
— le rayon ou a eu lieu le choc:
F2 2
Ts — 267— max = min
r? 2
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F1G. 4.8 — Relation LogN-LogP différentielle pour les sursauts de BATSE [130] comparée a la
distribution (en trait plein) obtenue pour 108 sursauts simulés avec E = 10534 erg.s"'. N est
le nombre de sursauts qui ont un flux au mazimum (sur 1s et dans la gamme d’énergie 50-300
keV) supérieur a P: voir figure 1.3

— la densité du milieu

2M
Pe = drr2rTe
— L’énergie dissipée par unité de masse:
€
© 7,

On peut alors calculer le pic d’énergie E, de I'émission synchrotron a la source: E, =
Cpp® x € x Ty,

et celui observé: Eo%* = =
Le flux est: flux = Weq? avec D; la distance de luminosité qui dans le cas d'un univers

plat sans constante cosmologique (Hy = 65 km.s™".Mpc™!, Q = Q,, = 1 est définie par:
D; =2.8510%(1 + 2z — /1 + 2)

On calcule ensuite le flux dans différentes gammes d’énergie en intégrant la fonction de
Band qui nous permettra de faire la différence entre XRFs et GRBs. Les parametres de
la fonction de Band sont ici pris constants avec o = —1 et f = —2.5.

4.3.2 Valeurs des parametres z, y et C,

Je vais dans cette section montrer la raison du choix d’une combinaison des valeurs
de z et y différentes de celle prédites par le processus synchrotron. x et y sont, dans le
cas d'une équipartition pour estimer le champ magnétique et le facteur de Lorentz des
électrons, égaux respectivement a 1/2 et 5/2. La constante C, dépend de ces valeurs et
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de la constante du synchrotron Cj,,:

2
C, = Cyyn(8maipc?) !/ <%%> (4.32)
£ me

Néanmoins, on peut aussi considérer que les parametres d’équipartition (c,. et ap) ne
sont pas constants et qu’ils dépendent de p et €. On s’attend alors a ce que x et y aient
des valeurs différentes. On peut donc considérer d’autres jeux de parametres tels que
x =y =1/4oux =y = 1/2. Ces cas ont déja été considérés [31] et fournissent des
résultats en meilleur accord avec les observations. Daigne et Mochkovitch [31] ont montré
que la condition 2x +y < 1 est nécessaire pour obtenir des profils spectraux et temporels
des sursauts simulés en accord avec les observations.

O
o
| |4~wﬂﬁ[i’:;;}|||||u| L] L
(@]
0.1 1 10 10% 1083 104
E, (keV)

F1G. 4.9 — Distribution de E, pour les sursauts de BATSE (pointillés), ceuz de HETE-2 (tirets)
et pour l’échantillon complet (trait plein). En haut pour x = 1/2 et y = 5/2, au milieu pour
x=y=1/2 et en bas pour x =y =1/4

La figure 4.9 par exemple montre les distributions des E, pour les différentes popula-
tions de sursauts générées par le modele. Sur les trois figures, la courbe en trait pointillés
montre la population de sursauts détectés par BATSE (en appliquant le seuil de détection
de BATSE qui est un flux de 0.2 photons.cm2.s7! dans la gamme d’énergie 50-300 keV),
celle en tirets la population détectée par HETE-2 (le seuil de détection de FREGATE est
un flux calculé sur 1s de 1.4 photons.cm™2.s™! dans la gamme d’énergie 30-400 keV, et
celui de la WXM est un flux calculé sur 1s de 2 photons.cm 257! dans la gamme d’énergie
2-20 keV) et en trait plein la population entiere. La distribution est tracée, en haut pour
x=1/2 et y =5/2, au milieu pour z = y = 1/2 et en bas pour z = y = 1/4.

Cette figure montre que c’est le dernier jeu de parametre (z = y = 1/4) qui reproduit le
plus exactement la distribution étroite et centrée sur 200 keV de BATSE [108]. Les figures
du haut et du milieu présentent des distributions trop larges.

Ces figures montrent aussi qu’il existe dans tous les cas une importante population de
sursauts avec des E, inférieurs a 50 keV détectable par HETE-2 et non par BATSE.
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On peut aussi montrer que les parametres physiques de la couche résultante rg, I's, p;
et €, peuvent étre reliés aux parametres du vent E, 7, I' et k£ de la maniere suivante:

k2
(k2 —1)(k+1)2

ry = 807?2

2
s = k2 4 172

E

= (K- 1)%(1+1/k)
256722

Ps

2
€= E(kl/2 + k72— 2)
En remplacant ces quantités dans I’équation 4.31, on obtient:

E” $uy(h) (4.33)

E, x
p 7_2;3 fo—l

avec - /
(R2—1)(141/K)?] > (612 451122y

¢:vy(k) = [ k1/21k—1/2

La fonction ¢,y (k) est représentée sur la figure 4.10 pour différentes valeurs de k.

102 g 3
W E
10° & .
107t B =
<102 g E
108 L 4
10-4 1
10-5 l | l [ 1 1 11
1 2 3 4 5678910

F1G. 4.10 — Fonction ¢gy(k) pour x = 1/2 et y = 5/2 (trait plein), x =y = 1/2 (pointillés) et
x =y = 1/4 (tiret). Dans le premier cas la grande valeur de y conduit a une forte dépendance

de ¢ry(k) avec k.

On remarque d’apres I’équation 4.33 que E, est une fonction décroissante de T pour
x > 1/6. Cette équation prédit (nous verrons dans les sections suivantes que cette
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prédiction s’est révélée exacte) que les sursauts mous tels que les X-Ray Flashes qui
ont la caractéristique d’avoir un petit F, sont issus de vent qui ont un grand I' et une
densité du vent faible, c’est ce que 'on appelle des clean fireballs.

Nous allons voir maintenant comment sont définis les XRF's et les différents résultats
de la simulation.

4.3.3 Définition d’un X-Ray Flash

Nous avons présenté dans la partie 3.3 les différentes caractéristiques des XRFs
déduites des observations de HETE-2. Les deux instruments: la WXM et FREGATE
permettent de couvrir une gamme d’énergie variant de 2 keV a 400 keV et d’obtenir
des spectres continus dans cette gamme d’énergie. L’étude de ces spectres a permis de
définir précisément les propriétés spectrales des XRFs. Nous en avons déduit que les X-
Ray Flashes sont issus du méme phénomene que les sursauts gamma, avec la particularité
d’avoir une valeur de E, petite, typiquement inférieure a ~ 50 keV et donc une faible
dureté, d’une valeur inférieure a 1. Nous avons montré de plus en section 3.2.3 que la du-
reté était un parametre plus robuste, plus simple a déterminer et que c’était un excellent
estimateur du E,, un faible E, correspond a une faible dureté.

Dans ce programme la quantité étudiée est la mollesse, 'inverse de la dureté, c’est a dire
le rapport Ry, avec:

F.

R B ke
Un X-Ray Flash est défini comme un sursaut avec Ry, > 1.

Cette définition est arbitraire puisque les XRFs et les GRBs forment une unique classe.
De plus, une classe intermédiaire, celle des X-Ray Rich GRBs, a été créée afin de définir
des évenements intermédiaires entre les XRF's et les GRBs.

Les XRFs, XRRs et GRBs sont issus du méme phénomene physique et c’est la valeur
caractéristique du spectre E, qui varie de quelques keV pour les plus mous (les X-Ray
Flashes) a quelques MeV pour les plus durs.

(4.34)

Un autre critere intervient lorsqu’on simule des sursauts gamma, c’est un critére de
détection. Le sursaut généré par la simulation doit étre détectable par les instruments.
Dans cette simulation, nous nous sommes appuyés sur les criteres de détection de BATSE

et HETE-2 (FREGATE + WXM):
2 —1

— Le seuil de détection de BATSE est un flux calculé sur 1s de 0.2 photons.cm™“.s
dans la gamme d’énergie 50-300 keV.

— Le seuil de détection de FREGATE est un flux calculé sur 1s de 1.4 photons.cm 2.s7!
dans la gamme d’énergie 30-400 keV.

— Le seuil de détection de la WXM est un flux calculé sur 1s de 2 photons.cm™2.s7!
dans la gamme d’énergie 2-20 keV.

4.3.4 Résultats:

Les résultats que je présente ont été obtenus a partir des simulations en prenant la
combinaison de parametres © = y = 1/4. Cette combinaison est celle qui reproduit le plus
justement les observations (distribution du Ej).
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Distribution du Ej:

Le premier résultat concerne la distribution des E, qui est montrée sur la figure 4.9.
J’ai déja présenté cette figure dans la section 4.3.2 et je rappelle donc le résultat qui nous
intéresse dans cette section qui est qu’il existe une quantité importante de sursauts qui
ont un F, a basse énergie. Ces sursauts non détectables par BATSE le sont en partie
par HETE-2 et sont plus mous dans I’absolu. Les XRFs sont ici les sursauts qui ne sont
pas détectés par BATSE mais par HETE-2. Cette figure laisse supposer finalement qu’il
existe une quantité importante de sursauts a encore plus basse énergie (ceux qui ne sont
pas détectables par HETE-2) qui pourrait étre découverte grace aux futures missions qui
exploreront la gamme d’énergie des X mous.

Relation fluence-mollesse:

La figure 4.11 représente la mollesse R/, en fonction de la fluence totale dans la gamme
d’énergie 2—400 keV pour les 1450 sursauts détectables par HETE-2. La limite inférieure
de la molesse observée a 0.075 correspond aux sursauts qui ont un F, supérieur a 400 keV
et donc pour lesquels les deux gammes d’énergie X (2-30 keV) et gamma (30-400 keV)
sont situées dans la partie basse énergie du spectre. Comme on suppose dans tous les cas

que a = —1, la mollesse est simplement définie par:
30
dE
Rx/y = f‘jT = 0.0757 (4.35)
50 AF

De méme, une limite supérieure peut aussi étre définie pour les sursauts dont le E), est
inférieur a 2 keV. Les deux gammes d’énergie X et gamma sont situées dans la partie
haute énergie du spectre. En supposant dans tous les cas une valeur de [ de —2.5, on
obtient la limite supérieure de la molesse:

0 p-15gE
R =22~  _— 30957 4.36
X/ 34;00 E-154F ( )

Les deux lignes horizontales représentent les limites des différentes classes de sursauts
gamma (voir la partie 3.3):

— Les X-Ray Flashes définis par Rx/, > 1,
— Les X-Ray Rich GRBs définis par 0.3 < Rx/, <1,
— Les sursauts gamma définis par Ry, < 0.3,

Cette figure montre que le modele des chocs internes permet de générer une quantité
importante de XRFs et XRRs qui sont détectables par HETE-2.

Distribution du redshift:

La figure 4.12 montre la distribution en redshift des sursauts générés par la simulation.
En pointillés les GRBs, en trait plein les X-Ray Flashes. Cette figure prouve que les XRF's
générés par notre modele ne sont pas des sursauts a grands redshifts, leur distribution
étant similaire a celle des GRBs. Ce résultat confirme celui que j’avais obtenu sur les
données de HETE-2 dans la section 3.3, et avec les premieres simulations préliminaires
dans la section 4.2.4. Cette confirmation est de plus appuyée par la détermination du
redshift de GRB 020903 qui est le plus mou des XRFs détectés jusqu’a aujourd’hui. Ce
redshift a été mesuré a z = 0.25 [128].
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F1G. 4.11 - La mollesse R, /R, en fonction de la fluence totale dans la gamme d’énergie 2-400
keV pour 1450 sursauts de la simulation détectables par HETE-2.

De plus, cette figure prédit que le raport entre le taux de XRFs par rapport aux GRBs a
grand redshift est plus important qu’a un redshift de 1. Cette particularité s’explique en
partie par le fait que bien qu'un XRF ne soit pas un sursaut a grand redshift, une fraction
non négligeable de GRBs a grand redshift peuvent étre observés comme des XRFs.

Distribution des durées observées 7,;:

La figure 4.13 montre la distribution des durées observées 7,45 = (1+2)*7 pour les GRBs
en pointillés et les XRF's en trait plein, générés par notre simulation. Cette distribution
est en accord avec celle des sursauts longs observés par BATSE, qui est centrée sur 20 s
(voir la figure 1.2.2). On remarque que les XRF's sont en moyenne plus longs d’un facteur
1.5 que les GRBs. Cette caractéristique n’est pas due a la dilatation temporelle due au
redshift, mais a une durée intrinseque plus longue. En effet d’apres 1’équation 4.33, on
déduit que E, oc 772 (pour z = y = 1/4), c’est a dire que les sursauts avec un faible E,
sont plus long. Cette équation met en évidence la relation durée-dureté observée pour les
sursauts de BATSE [75] (voir section 1.2.4).

Distribution du facteur de Lorentz moyen du vent T :

La figure 4.14 montre la distribution du facteur de Lorentz moyen T’ du vent pour les
GRBs en pointillés et les XRFs en trait plein. La distribution initiale est représentée en
pointillés fins. La distribution du facteur de Lorentz moyen des GRBs suit a peu pres la
distribution initiale, alors qu’on peut remarquer que les XRFs sont plutot favorisés par
de grandes valeurs de T.

Cette caractéristique est comme dans le cas des durées une conséquence de 1I’équation

4.33, de laquelle on peut déduire: E, o I (pour x = y = 1/4). Pour obtenir des
sursauts mous et efficaces (c’est a dire détectables par les instruments), il est nécessaire
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F1a. 4.12 — Distribution du redshift pour les sursauts générés par la simulation: en pointillés les
GRBs et en trait plein les XRFs.
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F1a. 4.13 — Distribution des durées observées Tops = (1 4 2) * T pour les GRBs en pointillés et
les XRFs en trait plein. La normalisation adoptée est fP(LogTobs)dLogTobs = 1.
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d’avoir un grand T.
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F1G. 4.14 — Distribution du facteur de Lorentz moyen T du vent. En pointillés, les GRBs et
en trait plein les XRFs et pointillés fins la distribution initiale. La normalisation adoptée est

150000 P(LogT)dLogl = 1.

Distribution du contraste de facteur de Lorentz k:

La figure 4.15 montre la distribution du contraste du facteur de Lorentz k = Em‘””
en pointillés pour les GRBs, en trait plein pour les XRFs et en pointillés fins pou? la
distribution initiale. Cette ﬁgure est celle pour laquelle la différence entre les GRBs et les
XRFs est la plus frappante. Les XRF's sont produits par un vent dans lequel le contraste
du facteur de Lorentz est petit et n’excede pas 3. La distribution pour les XRFs est centrée
autour de £ = 1.3 et les XRF's ne peuvent étre obtenus pour des valeurs de k supérieures
a 4. Les GRBs commence a étre notablement produits pour des valeurs de k£ supérieures
a 2.

Ce résultat est compréhensible puisque les petites valeurs de k produisent des chocs
sont moins violents et conduisent a une énergie émise plus faible. Le fait que les XRFs
soient principalement produits pour de petits £ entraine une efficacité du processus qui
est particulierement faible. D’apres I'équation:

e kY24 12— 2
Mc(Crap + Tinin) kY2 + k12
avec de petites valeurs de k, l'efficacité est proche de quelques pourcent. On comprend

alors pourquoi pour produire des XRFs qui soient détectables par les instruments, il est
nécessaire d’avoir un grand I'.

f= (4.37)

Distribution de I’énergie injectée E: ‘
La figure 4.16 montre la distribution de I’énergie injectée E pour les deux populations.
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Fia. 4.15 — Distribution du contraste du facteur de Lorentz k, en pointillés pour les GRBs, en
trait plein pour les XRFs et en pointillés fins pour la distribution initiale. La normalisation

adoptée est fol P(Logk)dLogk = 1.

Le point important est que ces deux distributions sont tres similaires. Dans les deux cas,
ce sont les grandes valeurs de E qui sont favorisées. En effet les évenements avec des petits
FE ne sont pas détectés.

La figure 4.17 montre la distribution de 1’énergie dissipée Ey;ss pour les XRF's et les
GRBs. Les deux distributions ont un maximum respectif de 7.10% erg et 6.10°? erg et
s'étendent jusqu’a 2.10° erg et 10%* erg. La différence entre les deux courbes est due a la
faible efficacité des chocs qui produisent les XRF's, due au petit contraste de facteur de
Lorentz k. A quantité d’énergie injectée identique, I’énergie dissipée est plus faible dans
le cas des XRFs.

Relation d’Amati:

A partir des sursauts gamma générés par ce modele, il est possible de vérifier si ces
sursauts suivent la relation d’Amati [2] entre I'énergie isotropique émise et la valeur du
E, a la source (voir section 1.2.7 et 3.2.4). On suppose qu’une fraction constante f, de
I’énergie dissipée est transférée aux électrons puis rayonnée. La figure 4.18 montre cette
relation pour 3000 sursauts synthétiques et f. = 0.3. Les gros points représentent les
sursauts détectables par HETE-2 et la ligne, le meilleur ajustement pour 1’échantillon de
HETE-2 donné par:

B, )\
E, =200 — keV 4.38

P (1052erg> (4.38)
L’indice de la pente est proche de celui trouvé par Amati (0.5). On remarque cependant
une dispersion importante autour de cette droite, qui n’est pas pour le moment observée
pour les sursauts d’Amati. Une plus grande statistique pour cette relation permettra de
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Fic. 4.16 — Distribution de [’énergie injectée E, en pointillés pour les GRBs, en trait plein
pour les XRFs et en pointillés fins pour la distribution initiale. La normalisation adoptée est
234 P(LogE)dLogE = 1.
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trancher sur la dispersion et de contraindre les modeles afin que les simulations repro-
duisent les observations.
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FiG. 4.18 — Relation d’Amati pour les 3000 sursauts synthétiques. Les gros points représentent
les sursauts détectables par HETE-2, et la ligne le meilleur ajustement pour l’échantillon de
HETE-2.

4.3.5 Interprétations

Cette étude nous a permis de confirmer différents résultats précédemment établis et
de déterminer des propriétés intrinseques des XRFs simulés intéressantes.

— La distribution des redshifts a tout d’abord confirmé une nouvelle fois que les XRF's
ne sont pas des sursauts a grands redshifts. J’ai montré cette caractéristique
une premiere fois avec les données de HETE-2 sur les sursauts dont le redshift avait
pu étre déterminé (voir section 3.3), puis avec le premier modele simplifié présenté
dans la section 4.3. La confirmation observationnelle de ce résultat a débuté avec la
détermination du premier redshift d’'un XRF a z = 0.25 (GRB 020903 [128]), mais
reste a confirmer.

— La distribution des E, et le diagramme mollesse-intensité montre que le modele
des chocs internes est capable de produire des sursauts gamma qui présentent les
différentes caractéristiques observées. On prouve ainsi que comme les XRFs peuvent
étre produits avec le méme modele que celui qui reproduit les sursauts gamma, ces
deux populations sont issues du méme phénomeéne physique et forment une
classe unique. Ces deux figures prédisent aussi que la population des sursauts mous
est peut étre encore plus importante que celle que 'on observe aujourd’hui avec
HETE-2. Les futures missions comme ECLAIRs (2008) qui observeront les sursauts
gamma dans des gammes d’énergie tres basses (X-mou) seront en mesure de détecter
ce genre d’évenements tres mous s’ils existent.
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— Les distributions des parametres intrinseques du vent: facteur de Lorentz moyen,
contraste du facteur de Lorentz, durée et énergie injectée nous permettent de montrer
que, dans le cadre de nos simulations, les XRF's sont produits par des vents au sein
desquels le contraste du facteur de Lorentz entre les couches est petit.
Ce petit contraste entre les vitesses des couches implique que les chocs sont moins
violents et donc que le sursaut est plus mou. Cependant un petit contraste entre
les couches, associé aux valeurs typiques des autres parametres pour produire des
GRBs, entraine une tres faible efficacité des chocs, de 'ordre de quelques pourcents.
C’est pour compenser cette faible efficacité que le facteur de Lorentz moyen I du
vent ont des valeurs plus importantes dans le cas des XRF's que dans celui des GRBs.

Il faut cependant prendre les résultats de ces simulations avec précaution. En effet,

ce ne sont que des prédictions, et le modele étudié est tres simple. Cette étude mériterait
d’étre faite avec le modele que j’ai présenté dans la partie 4.3. De plus, ces simulations ne
prennent pas en compte les effets d’angle.
D’autres modeles (voir section 3.3.4) ont été étudiés pour expliquer les XRF's, en regardant
les effets d’angles et la structure du jet, on peut citer de nouveau: un modele explique les
XRFs comme étant des GRBs vu a grand angle [142], un modele de jet structuré dans
lequel le facteur de Lorentz et ’énergie changent en fonction de I'angle de visée [115], un
modele de jet unifié dans lequel les XRFs seraient expliqués par des angles d’ouverture
du jet plus grand [82]...

Le modele que j’ai étudié permet de reproduire des XRFs et les prédictions que nous
en avons déduites seront peut étre confirmées par de futures observations.

4.4 Nature des XRFs

Dans ce chapitre, j'ai abordé le coté théorique des sursauts gamma. Bien que les études
que j’ai faites sur le modele des chocs internes soient tres simples, j’ai pu relier de fagon
efficace les observations et la théorie. Je me suis familiarisée avec le modele des chocs
internes et j’ai réussi a créer des liens avec les observations pour expliquer les XRFs. Ce
travail m’a permis d’avoir une vue d’ensemble de la théorie des sursauts gamma, orientant
les études faites a partir des observations et inversement.

Tout d’abord la distribution du parametre . dans la section 3.1.1 qui est en accord
avec la théorie. Puis I'observation d’une seconde cassure a basse énergie dans les spectres
des sursauts gamma. Cette seconde cassure est prédite par la théorie et j’ai pu faire le
lien entre 1’observation et la théorie.

Enfin en ce qui concerne la nature des X-Ray Flashes, I’étude théorique m’a permis
non seulement de montrer que les résultats que j'avais obtenus avec les modeles théoriques
sont en accord avec les observations, mais aussi de faire des prédictions sur la maniere
dont ils sont créés. Etudier la nature des XRFs fut une partie tres importante dans
ma these non seulement du point de vue observationnel, mais aussi du point de vue
théorique. Grace aux observations, nous avons été en mesure de définir des caractéristiques
“fiables” des XRF’s telles que la distribution des parametres spectraux qui est identique
a celles des GRBs, excepté pour le pic d’énergie. Ces caractéristiques nous ont permis de
contraindre observationnellement les modeles des sursauts gamma, de maniere a dégager
des propriétées spécifiques des XRFs, et donc des sursauts gamma dans leur ensemble.
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Nous avons essentiellement confirmé le fait que les XRFs et les GRBs sont issus du
méme phénomene physique, et que le modele des chocs internes reproduisait correctement
les observations. D’un point de vue observationnel, les XRFs et XRRs sont des sursauts
gamma mou, c’est a dire que la valeur du pic d’énergie se situe a plus basse énergie que
dans le cas des sursauts gamma. D’un point de vue théorique, nous avons montré que les
XRFs pouvaient étre produits par le modele des chocs internes et avaient la particularité
d’avoir des contrastes du facteur de Lorentz entre les différentes couches plus petits
que dans le cas des sursauts gamma. Les XRFs, sont issus de vents plus rapides en
moyenne, mais moins efficaces au niveau des chocs.
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Conclusion

Quelques mois avant le début de ma these, HETE-2 détecta son premier sursaut
"mou”, GRB010213. Ce fut le premier d'un longue série puisque pres des trois quart des
sursauts détectés par HETE-2 sont classés X-Ray Flash ou sursauts X-Ray Rich. Ces deux
classes de sursauts sont basées sur des limites arbitraires permettant de différencier ces
sursauts des sursauts gamma “classiques” détectés par BATSE. La premiere définition
pour ces sursauts mous fut donnée en 2001 [62]. Il existait alors deux classes de sursauts
distincts: les mous, appelés X-Ray Flashes et les durs, les sursauts gamma. Ces deux
classes étaient a I’époque bien séparées car les instruments utilisés, couvraient des gammes
d’énergie distinctes, non contigués. HETE-2, venait d’étre lancé (octobre 2000) et avait
la particularité de recouvrir avec ses deux instruments principaux, FREGATE (détecteur
gamma) et la WXM (détecteur X), une large gamme d’énergie continue, s’étendant de 2
keV a 400 keV.

C’est dans ce contexte d’évolution rapide de la compréhension des sursauts gamma, a
travers les différentes détections de HETE-2 que j’ai mené I’étude spectrale de I’émission
prompte des sursauts gamma. Parallelement a ces observations, j’ai étudié un modele
théorique décrivant I’émission prompte qui permet de produire tous les types de sursauts
gamma. J’ai ainsi déterminé les caractéristiques spectrales de I’émission prompte des
sursauts de HETE-2 et obtenu des résultats observationnels et théoriques sur la nature
de ces sursauts particulierement mous.

L’étude spectrale est basée sur 64 sursauts détectés par HETE-2 entre Octobre 2000 et
Avril 2004. Ces sursauts ont la caractéristique d’étre dans le champ de vue de FREGATE,
avec un angle d’incidence inférieur a 60°. L’échantillon des sursauts étudiés est constitué
de 19 X-Ray Flashes (sursauts dont la dureté est inférieure a 1), 23 sursauts X-Ray
Rich (dureté comprise entre 1 et 3.3) et 22 sursauts gamma (dureté supérieure a 3.3).
Je me suis limitée a 1’étude du spectre intégré pendant la durée totale du sursaut. Les
principaux résultats de 1’étude spectrale de 1’échantillon total des sursauts de HETE-2
sont les suivants:

— La distribution du parametre «, indice de la pente a basse énergie est en par-
fait accord avec les prédictions des modeles mettant en jeu une émission
synchrotron. L’étude du processus synchrotron permet de déterminer deux limites,
inférieure et supérieure, pour la valeur de a. La distribution obtenue a partir des
spectres intégrés sur la durée totale des sursauts est confinée dans ces limites,
favorisant le processus synchrotron comme processus principal a 'ceuvre dans le
mécanisme d’émission des sursauts gamma.

— La distribution de E,, parametre spectral caractéristique d'un sursaut, est en fait
trés large et s’étend a plus basse énergie que celle des sursauts de BATSE. Les
sursauts “mous” détectés par HETE-2 sont ceux qui ont un FE, faible.
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— La relation dureté-intensité est observée sur pres de trois décades en intensité.
De cette relation ont été déterminées les différentes classes de sursauts. Elle montre
que ces classes forment un continuum, favorisant I'idée qu’elles sont toutes issues
d’un meéme phénomene.

L’étude spectrale des sursauts X-Ray Flashes et X-Ray Rich de HETE-2 a permis
de montrer qu’ils n’étaient pas des sursauts gamma a grand redshift, premiere
hypothese proposée. Cette caractéristique est confirmée par la détection de nombreux af-
terglows de sursauts X-Ray Rich qui présentent les mémes propriétés que les afterglows
des sursauts gamma “classiques” et du redshift du plus mou des sursauts détectés par
HETE-2, GRB020903, a z = 0.25. J’ai montré que les XRFs présentaient les mémes ca-
ractéristiques spectrales (distribution de «, 3, durée...) que les sursauts gamma classiques.
L’unique différence vient du fait que leur pic d’énergie E, (et donc la valeur de leur du-
reté) se situe a plus basse énergie, inférieure a 50 keV (valeur de la dureté inférieure a 1).
Ces sont donc simplement des sursauts gamma “mous”.

Ayant confirmé que les XRFs présentaient les mémes caractéristiques spectrales que
les sursauts gamma, cela montre qu’ils sont issus du méme phénomene physique. J’ai alors
utilisé un modele théorique qui décrit le mécanisme des chocs internes, chocs a 1’origine
de I’émission prompte des sursauts gamma. Ce modele tres simplifié permet de générer,
a partir de simulations numériques, un nombre tres important de sursauts gamma et de
fournir leurs caractéristiques observationnelles et intrinseques. En comparant les résultats
de ces simulations avec les observations effectuées a partir des sursauts de HETE-2, j’ai
déterminé les caractéristiques intrinseques des sursauts X-Ray Flashes. J’ai montré que
ces sursauts pouvaient étre produits par des vents relativistes dont le contraste du fac-
teur de Lorentz entre les couches était particulierement petit. Ce petit contraste
engendre des chocs peu énergétiques, caractéristique des XRFs. Afin de compenser la
faible efficacité de ces chocs, on remarquera que le facteur de Lorentz moyen du vent et
les énergies injectées sont légerement supérieurs a ceux qui produisent des sursauts gamma
“classiques”.

J’ai donc montré que les XRF's étaient simplement des sursauts gamma produits par
des chocs moins énergétiques (petites valeurs du contraste du facteur de Lorentz).

Un dernier résultat important que je désire mentionner dans cette conclusion est 1’ob-
servation d’une seconde cassure a basse énergie dans les spectres de deux sursauts
gamma particulierement brillants de FREGATE. Le modele utilisé couramment pour
ajuster les spectres des sursauts gamma est défini par deux lois de puissance connectées
de maniere continue. Ce modele avait été créé afin d’ajuster les spectres des sursauts
gamma détectés par BATSE, sursauts largement plus énergétiques dans I’ensemble que
ceux de HETE-2. La large gamme d’énergie de HETE-2 qui se situe a des énergies parti-
culierement basses (2-400 keV) m’a permis d’étudier précisément la partie basse énergie
des spectres. J’ai montré que dans le cas de deux sursauts, une cassure supplémentaire est
nécessaire pour ajuster les spectres. Cette cassure peut étre interprétée de deux manieres:
une premiere phénoménologique (addition de plusieurs spectres élémentaires) et une se-
conde théorique (les modeles théoriques mettant en jeu le processus synchrotron).

Les différents résultats présentés dans cette these montrent que la compréhension
des sursauts gamma est loin d’étre établie. L’influence de l'instrument étudié est im-
portante, l'instrument idéal d’observation des sursauts gamma couvrirait une gamme
d’énergie s’étendant de quelques keV a plusieurs MeV. La technologie de détection des
rayons gamma connait actuellement de réels progres qui permettront dans un futur plus
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ou moins proche de comprendre le mécanisme d’émission des sursauts gamma. J’ai peu
parlé dans cette conclusion de ’avancée théorique concernant I’émission de 'afterglow.
HETE-2 a permis en effet, grace a ses détections en temps réels des sursauts gamma,
de mieux comprendre ce mécanisme, et les futures expériences sont mises en ceuvre de
telle sorte que ces détections soient améliorées. Les prochaines années verront donc 1’af-
terglow dévoiler petit a petit ses derniers mysteres, tandis que I’émission prompte devra
probablement attendre pour étre comprise, ’avenement d’instruments couvrant une large
gamme d’énergie. Cette these montre aussi qu’il est important de relier les observations
et la théorie qui sont intimement liées.

Depuis 30 ans que les sursauts gamma intriguent autant les observateurs que les
théoriciens, ’avenir du domaine s’annonce particulierement prometteur, avec les nouveaux
instruments, et il ne reste plus qu’a espérer que I’on finira un jour par comprendre toutes
les facettes de ces phénomenes particulierement violents que sont les sursauts gamma.
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Annexe A

Emission synchrotron

Spectres issus de ’émission synchrotron: [119]
Dans le repéere en comouvement:
Spectre pour un électron

Le spectre issu de l’émission synchrotron d’un électron seul est une loi puissance
d’indice 1/3 avec une cassure exponentielle a la fréquence synchrotron vgy,.
La puissance de I’émission synchrotron est définie par

P,(ve) = K1 B® <%> ’

avec
Vsyn(Ve) = K2B]

0 sinon

'3z
B(x) x { <1 (A1)

Spectre pour une loi de puissance

Soit une distribution d’électrons suivant une loi de puissance:

Ne (7"
N(ve) =(p—1)— (—) pour Ye = Y

m

avec f;;oc dveN(v.) = N, le nombre total d’électrons relativistes.

Le spectre rayonné par émission synchrotron est donné par:

Ll/ - /+OO d'YeN(er)PV(’Ye)

Ym

K.B
est égale a la fréquence v. D’apres le premier paragraphe, les électrons tels que v, < 7,
ont une contribution négligeable au rayonnement.

1/2
Soit v, = ( - ) le facteur de Lorentz d’un électron dont la fréquence synchrotron



Emission synchrotron

L, w~ [+ dye N )KB{i]l/?)
v ) @1V Ve B85 060
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1/3 —p —2/3

~ (p— 1)Ne v +oo e e

~ (p 1)’Ym KIB (Vm> Max(’me’Yu) d’)/e (’Ym) <'Ym>

Ol Vpy, = Vsyn(¥m). On obtient alors

1/3 ~(p-1/3)
Lo~ Nk (L) Max |1, (2
p—1/3 Vp, Ym

Deux cas sont alors possibles:

(A.2)

— Si v < vy, soit vy, < Y, alors

1/3
L, ~ NK1B< )

p 1/3

o (A.3)

— Si v > vy, soit vy, > vy, alors
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p—1
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Pour un observateur, le flux observé sera donc

1/3 ‘
L, 1 (F: ) siv < Ty,
F, = = N.K\I'B " - A5
ArD?  4xD? ! ) >—(Tl) . (4.5)
siv> Ty,

Tvpy,

Le facteur de Lorentz I’ du mouvement d’ensemble a été introduit par la transforma-
tion de Lorentz du référentiel en comouvement vers le référentiel fixe 1ié & la source.

Cas des sursauts gamma

On est en présence d'une distribution d’électrons telle que:

n(Ye) o< 7,7 pour v, > Y.

Une fréquence importante est la fréquence v, correspondante au facteur de Lorentz .
pour lequel le temps de refroidissement synchrotron des électrons t,,,(7) est égale au
temps de refroidissement adiabatique du systeme ?,4;qp:

tsyn (70) = tadiab

—=Si Y, >> 7., tous les électrons se refroidissent efficacement par émission synchro-
tron. Ce régime est dit fast cooling, c’est le cas attendu pendant 'essentiel de la phase
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prompte. Dans ce cas, la distribution moyenne des électrons sur I’échelle de temps adia-
batique est définie par:

—(p+1)

-2

e Ye < Ve < Vm

n(7Ye) (A.6)
Ve Ym < Ve

Et on a alors:
- v < 1, I’émission est dominée par I’émission a basse énergie des électrons a v, et

1/3
F,,ocz//,

— Ve < V < Vpy, I’émission est dominée par la loi de puissance en p = 2 et donc

F, o 117272 & 1/*1/2,

— Upy < v, Pémission est dominée par la loi de puissance en p = (p + 1) et donc

F, x yA=+1)/2 ) p/2

On retrouve ici les cas pour les valeurs de a et S obtenues pour les spectres en nombres
de coups:

~ N, x v %/3 d’olt la premiere limite donnée par le synchrotron: o = -2/3
~ N, oc v=%2 d’on la seconde limite donnée par le synchrotron: a = —3/2
- N, x =52 Qo la relation entre Betp: = @ =-1-£

— Si Y << 7, c'est le refroidissement adiabatique qui domine, et les électrons ne
rayonnent pas efficacement, c’est le régime dit slow cooling. Le raisonnement dans ce cas
est identique au précédent avec une distribution moyenne des électrons sur 1’échelle de
temps adiabatique définie par:

Ve ¥ Tm < Ye < Ve
Mwa{ (A7)

Ce qui donne:

~ F, x '3 pour v < vy,
(-1

- N,xv—z pourv,<v<U,

—-Db
- N, xv2 pour v, < V.

Ce cas est a priori exclus pendant la phase d’émission gamma prompte, pour des
raisons d’efficacité du processus de rayonnement.
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Annexe C

64 sursauts de HETE-2
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