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Introduction

En 1912, Victor Hess découvre par des mesures en ballon que des particules de haute énergie
en provenance du cosmos bombardent la Terre en permanence. Il s’agit d’un “rayonnement
cosmique” constitué de particules élémentaires (protons,électrons) et de noyaux atomiques de
haute énergie. Ces particules circulent dans le milieu interstellaire et arrivent sur Terre où elles
sont en grande partie absorbées par l’atmosphère. Les particules du rayonnement cosmique ont
la particularité d’être chargées électriquement, elles sont par conséquent déviées par les champs
magnétiques qui règnent dans le milieu interstellaire et ilest impossible d’en connaître l’origine
et d’en identifier les sources astrophysiques. Ainsi, depuis bientôt un siècle, l’identification de
l’origine du rayonnement cosmique est un des grand défis de lascience.

Le champ des connaissances dans ce domaine n’a cependant passtagné depuis la découverte
de ce rayonnement. L’étude de la répartition en énergie de ces particules a notamment permis
de déterminer que les processus à l’origine des rayons cosmiques sont parmi les plus violents de
l’Univers. Ces processus produisent également des particules de lumière de très haute énergie :
les photonsγ, qui ont l’avantage d’être électriquement neutres et qui nous parviennent donc en
ligne droite depuis leur source.

L’expérience d’astronomieγ au sol H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System) est un ré-
seau de télescopes au sol de troisième génération utilisantla technique d’imagerie de l’effet Che-
renkov. Elle est dédiée à l’observation de photonsγ dont l’énergie est comprise entre la centaine
de GeV et plusieurs dizaines de TeV. Chaque télescope est équipé d’une caméra constituée de
960 photomultiplicateurs dont la calibration, sur laquelle je me suis penché pendant cette thèse,
est une des étapes clés de l’analyse des données.

Grâce à sa sensibilité et à sa bonne résolution angulaire, H.E.S.S. a rendu possible la détec-
tion d’un grand nombre de sources dans cette gamme en énergie. Il a ainsi permis un véritable
essor de l’astronomieγ au sol. La situation géographique de l’instrument n’est d’ailleurs pas
pour rien dans ce succès. Installé en Namibie, H.E.S.S. bénéficie d’un accès privilégié à une
grande partie du plan de la Galaxie dans lequel est concentréla majorité des objets astrophy-
siques susceptibles d’émettre desγ de très haute énergie. Dès le début de l’exploitation des
télescopes, une stratégie de relevé du plan Galactique a étémise en place : en plus d’observer
des objets potentiellement intéressants, des observations sont prises de manière homogène sur
toute la région du plan Galactique. L’un des objets de cette thèse a été d’appliquer les méthodes
de reconstruction et d’analyse les plus récentes et les plussensibles pour la recherche de sources
au TeV dans cette région. Une source particulièrement intéressante a été découverte au cours de
ce travail : il s’agit du vestige de supernova W49B. Les vestiges de supernovae sont le résultat
de l’explosion d’étoiles massives dont les couches supérieures sont éjectées et créent une onde
de choc qui peut accélérer des particules à très haute énergie. Ces objets sont probablement les
candidats les plus prometteurs en tant que sources de rayonscosmiques.

Certains objets astrophysiques comme les systèmes binaires présentent, dans d’autres
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2 INTRODUCTION

gammes en énergies - notamment en rayons X - des sursauts d’activité. Avec plus de 2000
heures d’observation en direction des régions internes du plan Galactique, certains objets ont pu
émettre des photonsγ de très haute énergie pendant un court laps de temps sans êtredétectés
par les méthodes classiques qui se basent sur l’accumulation du signal. Des outils ont été dé-
veloppés durant cette thèse avec pour objectif de détecter des événements transitoires dans les
données de H.E.S.S. prises en direction des régions internes du plan Galactique.

Le manuscrit se divise en trois parties. La première dresse un tableau général du rayonne-
ment cosmique et de l’astronomieγ pour décrire ensuite les techniques de détection utilisées
dans ce domaine ainsi que les sources astrophysiques de ce rayonnement. Dans la deuxième
partie, le réseau de télescopes H.E.S.S. est présenté ainsique son étalonnage et ma contribution
à cette étape importante de la chaîne d’analyse. C’est l’occasion par ailleurs de détailler les mé-
thodes de reconstruction et d’analyse des événements détectés. La troisième partie s’attache à
exposer la recherche de sources avec les méthodes d’analyseles plus sensibles et possédant un
seuil en énergie abaissé dans les régions centrales du plan Galactique. La recherche d’événe-
ments transitoires dans ces mêmes données et les méthodes développées durant cette thèse pour
y parvenir sont exposées. Enfin, nous revenons sur les vestiges de supernovæ observés à haute
énergie et l’analyse du vestige de supernova W49B et de sa région est présentée.



Première partie

Rayonnement Cosmique et Astronomieγ
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Chapitre 1

Le rayonnement cosmique
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1.3.2.2 Accélération par ondes de choc diffusives . . . . . . . . . . 14

1.1 Historique

En 1747, l’abbé Nollet met au point l’électroscope. À l’origine, cet instrument servait à
mettre en évidence la charge électrique d’un objet. Il se compose de deux feuilles métalliques
reliées à une électrode et placées dans une enceinte sous vide. Lorsque l’électrode est chargée,
les feuilles se chargent à leur tour et se repoussent l’une l’autre. L’électroscope se décharge en
présence d’un rayonnement ionisant, et ce d’autant plus vite que le rayonnement est intense.

Au début du XXème siècle, cet instrument a permis de mettre en évidence un rayonnement
ionisant présent dans l’atmosphère dont l’origine extra-terrestre a été établie par Victor Hess
entre 1911 et 1913 (voir figure 1.1). Ce dernier a montré, en mesurant la vitesse de déchargement
des électroscopes lors de vols en ballon, que la densité de cerayonnement ionisant augmente
avec l’altitude (Hess, 1912).

Cependant, la nature de ce rayonnement n’était pas encore clairement déterminée. Cer-
tains physiciens, comme Compton pensaient qu’il s’agissait de particules chargées tandis que
d’autres, comme Millikan, défendaient l’hypothèse de photonsγ. La question est finalement
tranchée lorsque Clay (1927) observe une dépendance de l’intensité avec la latitude, montrant
ainsi que ce rayonnement est sensible à l’orientation par rapport au champ magnétique terrestre.
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6 CHAPITRE 1. LE RAYONNEMENT COSMIQUE

Il s’agit donc bien de particules chargées, toutefois, le nom de “rayonnement cosmique” est
resté.

F. 1.1 –Victor Hess et son équipe en préparation pour un vol en ballonafin de mesurer la
variation du rayonnement cosmique en fonction de l’altitude. Ces photographies sont tirées de
(Sekido et collab., 1985)

En 1939, Pierre Auger (Auger et collab., 1939) met en évidence la nature secondaire des
particules observées au sol. Il parvient à détecter des particules chargées en coïncidence tempo-
relle dans des détecteurs éloignés de plusieurs dizaines demètres. Il découvre alors les grandes
gerbes atmosphériques initiées par des rayons cosmiques d’au moins 1015 eV.

L’étude de ces rayons cosmiques a joué un rôle essentiel dansl’histoire des sciences. Elle a
permis d’élaborer et de tester les théories naissantes de physique des particules en fournissant
naturellement des particules à très haute énergie. Elle a conduit notamment à la découverte du
positron (Anderson, 1933), mais aussi à celle du muon, des pions, des kaons et des particules
étrangesΛ, Ξ etΣ.

Au début des années 1950, les physiciens des particules sontparvenus a construire des accé-
lérateurs suffisamment puissants pour étudier et produire de nouvelles particules en laboratoire
tout en contrôlant un maximum de paramètres. La communauté de la physique des hautes éner-
gies s’est alors scindée pour étudier les particules élémentaires d’une part et l’astrophysique
des hautes énergies d’autre part avec notamment comme objectifs la compréhension et l’iden-
tification des sources des rayons cosmiques. Le développement du domaine de l’astroparticule,
utilisant les techniques de détection développées pour la physique des particules pour étudier
les phénomènes cosmiques de très haute énergie, rapproche ces deux communautés à nouveau.

1.2 Spectre et composition

1.2.1 Spectre en énergie

Le spectre en énergie des rayons cosmiques (voir figures 1.2 et 1.3) est bien décrit par une
loi de puissancedN/dE ∝ E−Γ sur plus de 12 ordres de grandeur en énergie et près de 32 ordres
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de grandeurs en flux.
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F. 1.2 –Spectre du rayonnement cosmique mesuré sur Terre par différentes expériences. Fi-
gure produite par William Hanlon (http ://www.physics.utah.edu/ whanlon/spectrum.html)

Plusieurs écarts à cette remarquable régularité sont toutefois observés en fonction de l’éner-
gie. Pour des énergies inférieures à 1010 eV, la propagation des rayons cosmiques est affectée
par l’influence de la magnétosphère solaire. Entre 1010 eV et 5×1015 eV, la distribution a un in-
dice spectralΓ de∼ 2.7. Cette énergie caractéristique est communément appelée “genou” car on
y observe une inflexion dans le spectre. Au delà de cette énergie, et jusqu’à la “cheville” située à
∼ 4× 1018 eV, le spectre présente un indice plus mou∼ 3.1. Il est à noter qu’un second genou a
été mis en évidence aux alentours de 1017 eV. Aux énergies supérieures à la cheville, le spectre
retrouve un indice de∼ 2.7 jusqu’à une coupure autour de∼ 5× 1019 eV (Abraham et collab.,
2010).

Les rayons cosmiques étant des particules chargées, ils sont déviés lors de leur propagation
par les champs magnétiques Galactiques et intergalactiques. Pour une particule chargée évoluant
dans un champ magnétiqueB, le rayon de giration est donné par la formule suivante :
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R
pc
=

E/PeV
B/µG

(1.1)

Ainsi, toute information sur la direction d’origine de ces rayons cosmiques est perdue
lorsque ces derniers sont détectés sur Terre, sauf lorsque le rayon de giration atteint les di-
mensions de la Galaxie (∼ 104 parsec), ce qui correspond à des énergies de l’ordre de 1019 eV
pour des champs magnétiques typiques de l’ordre de 1µG. Cette énergie caractéristique cor-
respond à celle de la cheville. Cette structure dans le spectre signerait donc la transition entre
origine Galactique et origine extragalactique des rayons cosmiques, les rayons cosmiques ne
pouvant plus être confinés dans la Galaxie.
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F. 1.3 – À gauche :Spectre du rayonnement cosmique mesuré sur Terre et multiplié par E2.7. À
droite :Spectre des principales composantes du rayonnement cosmique. Ces figures sont tirées
de (Particle Data Group, 2008).

Il existe également une limite supérieure théorique à l’énergie maximale des rayons cos-
miques observable pour les sources lointaines. Il s’agit dela coupure GZK, prédite par les phy-
siciens Greisen, Zatsepin et Kuz’min (Greisen (1966), Zatsepin et Kuz’min (1966)), qui rend
l’univers opaque aux rayons cosmiques d’énergie extrême. Les protons d’énergie supérieure à
∼ 1020 eV interagissent avec les photons du fond diffus cosmologique principalement par réso-
nance∆ pour produire un pion et un proton. Il existe donc un horizon pour l’observation des
rayons cosmiques d’ultra haute énergie. Cet horizon, qui est par ailleurs d’autant plus proche que
l’énergie est élevée, est vraisemblablement responsable de la coupure observée à∼ 5×1019 eV.

L’observatoire Pierre Auger a ainsi pu mettre en évidence une anisotropie dans les directions
des rayons cosmiques d’ultra haute énergie corrélée avec les directions des quasars situés à une
distance inférieure à 71 Mpc (Abraham et The Pierre Auger Collaboration, 2007, voir figure
1.4). Cette corrélation trace ainsi la nature “locale” des sources des rayons cosmiques les plus
énergétiques.
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F. 1.4 –Représentation de la sphère céleste en coordonnées galactiques (projection Hammer-
Aitoff) montrant les directions d’arrivée des 27 rayons cosmiquesles plus énergétiques détectés
par Auger. Les énergies sont supérieures à5, 7× 1019 eV. Les directions d’arrivée sont repré-
sentées par des cercles et la position de 442 noyaux actifs degalaxies situées à moins de 71
megaparsecs par des étoiles rouges. La région bleue correspond à la zone d’observation d’Au-
ger et la zone plus foncée indique une exposition plus grande.

1.2.2 Composition

Le rayonnement cosmique Galactique est composé à 99% de nucléons et à 1% d’électrons.
Les protons représentent la majeure partie des nucléons (89%), les noyaux d’hélium sont éga-
lement présents en nombre significatif (10%) tandis que les noyaux plus lourds ne représentent
que 1%. Les surabondances d’éléments comme le Lithium, le Béryllium et le Bore, par rapport
à celles observées dans le système solaire (cf. figure 1.5), montrent leur origine secondaire : il
s’agit de produits de spallation. Ces surabondances permettent d’estimer la quantité moyenne de
matière traversée lors de la propagation des rayons cosmiques dans la Galaxie à∼ 5−10 g cm−2.
Les isotopes radioactifs présents dans ces produits de spallation permettent quant à eux d’esti-
mer le temps de confinement des rayons cosmiques dans la Galaxie et d’en déduire la densité
moyenne du milieu dans lequel ils se propagent à 0.2 proton cm−3. Cette densité, inférieure à la
valeur moyenne dans le plan de la Galaxie (1 proton cm−3), montre que les rayons cosmiques
ne restent pas dans le disque Galactique mais se propagent aussi dans le halo.

Le genou observé vers 5× 1015 eV pour les protons est également observé pour les autres
espèces mais à des énergies d’autant plus importantes que les éléments sont lourds. Ainsi, le
régime spectral entre les deux genoux serait dû à la superposition des genoux des différents élé-
ments et le changement de pente à 1017 eV correspondrait au genou du Fer (Kampert et collab.,
2004).
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F. 1.5 –Composition du rayonnement cosmique et comparaison avec les abondances dans le
système solaire. Cette figure a été réalisée par Israel (2004).

1.3 Origines

Le spectre en énergie des rayons cosmiques, en loi de puissance, est caractéristique de phé-
nomènes non thermiques. Les particules chargées sont accélérées dans des sites astrophysiques
où ont lieu les phénomènes les plus violents de l’univers.

1.3.1 Sources potentielles

Les sources potentielles du rayonnement cosmique peuvent être déterminées en considé-
rant l’énergie maximale des particules que ces sources seraient capables d’accélérer. De ma-
nière générale, les particules peuvent être accélérées tant que leur rayon de Larmor ne dépasse
pas la taille caractéristique (R) de la zone d’accélération (voir équation 1.1), après quoi elles
s’échappent. En connaissant la taille et le champ magnétique des objets astrophysiques, on peut
ainsi déterminer l’énergie maximale à laquelle ils sont capables d’accélérer des particules.

La figure 1.6, appelée diagramme de Hillas (Hillas, 1984), représente le champ magnétique
en fonction de la taille pour différents objets astrophysiques. Dans une telle représentation,
chaque énergie maximale possible peut être représentée parune droite de pente−1 (en échelle
logarithmique). Les restes de supernovæ sont ainsi capables d’accélérer des particules jusqu’au
genou. Pour des énergies plus importantes, il est nécessaire de s’intéresser à des objets extraga-
lactiques comme les noyaux actifs de galaxies ou les sursautsγ. Les différents types de sources
seront présentés au chapitre 3.
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F. 1.6 –Diagramme de Hillas. Les différentes sources capables d’accélérer les rayons cos-
miques sont représentées par des rectangles noirs. Les droites en pointillés sont des droites
d’équi-énergie en fonction des paramètres B (Champ magnétique) et R (taille de la source).
Plus une source est en haut et à droite de ce diagramme et plus les énergies accessibles seront
élevées. On distingue sur ce diagramme : le plan galactiques(d), le halo de la Galaxie (h),
les étoiles à neutrons (ns), les naines blanches (wd), les éruptions solaires (ss), les magnétars
(ms), les restes de supernovæ (sn), les noyaux actifs de galaxies (ag) et les blazars (bl) et les
lobes de radio-galaxies (rg) en particulier, les sursautsγ (gb), les milieux interstellaires (is) et
intergalactiques (ig), les amas de galaxies (cl). Cette figure est tirée de (Torres et Anchordoqui,
2004).

1.3.2 Mécanismes d’accélération des particules chargées par ondes de
choc

Nous nous intéressons ici aux mécanismes d’accélération à l’origine des rayons cosmiques
d’énergie inférieure à∼ 1015 eV, très probablement d’origine Galactique. Les mécanismes vrai-
semblablement responsables des rayons cosmiques de plus haute énergie impliquent des ondes
de choc relativistes. Ils ne seront pas traités dans ce manuscrit mais le lecteur intéressé pourra
se référer à la revue de Gallant (2002).

1.3.2.1 Mécanismes d’accélération de Fermi

En 1949, Enrico Fermi propose un mécanisme permettant l’accélération des particules char-
gées (Fermi, 1949). Pratiquement, les particules gagnent de l’énergie par réflexions successives
sur des régions du milieu interstellaire en mouvement où la densité ainsi que la norme du champ
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magnétique sont plus élevées que la moyenne (voir figure 1.7). Ces régions sont communément
appelées “nuages magnétiques”.

F. 1.7 –Schémas de principe des mécanismes d’accélération de Fermidu second ordre (à
gauche) et du premier ordre (à droite). Les particules chargées sont accélérées par diffusions
successives sur des “nuages magnétiques”. Dans le cas où uneonde de choc est présente, on
parle d’accélération de Fermi du premier ordre. Les particules diffusent sur les perturbations
magnétiques du milieu, et sont isotropisées à la fois en amont et en aval du choc. Une fois passée
dans le choc, soit après deux collisions frontales où la particule est accélérée, cette dernière
peut repasser dans le choc et subir à nouveau l’effet du choc.

Accélération de Fermi du second ordre

Considérons un nuage magnétique animé d’une vitesseV dans le référentiel Galactique, au
sein duquel règne un champ magnétiqueB uniforme et constant. Lorsqu’une particule chargée
d’énergieE1 pénètre dans ce nuage en formant un angleθ1 par rapport à la direction de propa-
gation de ce dernier, elle va être déviée par le champ magnétique et en ressortir avec une énergie
E2 en formant un angleθ2. Les grandeursE′1, E′2, θ

′
1 et θ′2 correspondent aux énergies et angles

d’entrée et de sortie dans le référentiel du nuage. Par changements de référentiels successifs,
nous pouvons déterminer le gain ou la perte d’énergie de cette particule. Nous avons :

E′1 = γE1(1− β cosθ1) (1.2)

E2 = γE′2(1+ β cosθ′2) (1.3)

La diffusion étant élastique dans le référentiel du nuage, nous pouvons écrireE′1 = E′2, ainsi
on obtient l’énergie en sortie du nuage en fonction de l’énergie en entrée :

E2 = γ
2E1(1− β cosθ1)(1+ β cosθ′2) (1.4)

Avecβ = Vnuage/c, γ2 = 1/(1− β2) et où les particules sont supposées relativistes (v ≃ c).
La variation relative d’énergie s’écrit alors :
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∆E
E
=
β(cosθ′2 − cosθ1) + β2(1− cosθ1 cosθ′2)

1− β2
(1.5)

D’après cette équation, la particule peut aussi bien gagnerque perdre de l’énergie si la
collision est frontale ou fuyante.

Afin de déterminer la variation moyenne d’énergie d’une telle particule lors d’un grand
nombre de diffusions sur des nuages magnétiques, il convient de faire la moyenne sur tous les
angles d’entrée et de sortie possibles. La probabilité d’avoir une collision frontale entre une
particule et un nuage est proportionnelle àv − V cosθ1 où v est la vitesse de la particule, ainsi :

〈cosθ1〉 = −
1
3

V
v
≃ −1

3
β (1.6)

Par hypothèse, la direction de la particule est isotropiséedans le nuage et l’angle de sortie
est quelconque, on a alors :

〈cosθ′2〉 = 0 (1.7)

La variation moyenne d’énergie peut donc s’écrire :

〈∆E
E
〉 = 4

3
β2

1− β2
≃ 4

3
β2 (1.8)

Les collisions frontales étant plus probables que les collisions fuyantes, les particules sont
donc, en moyenne, accélérées d’un facteur4

3β
2 à chaque collision. On parle d’accélération de

Fermi du second ordre. De fait, ce type d’accélération n’estque peu efficace, il peut être amélioré
si, au lieu d’interagir avec des nuages magnétiques, les particules sont accélérées par diffusion
sur des perturbations magnétiques telles que les ondes d’Alfvén. Ces ondes possèdent des vi-
tesses plus grandes que les nuages et la distance entre deux centres diffuseurs est plus faible.
Il n’en demeure pas moins que ce processus est proportionnelàβ2, il est donc intrinsèquement
peu efficace. Toutefois, l’idée de rebond sur des perturbations magnétiques sous-tend toutes les
théories plus élaborées.

Accélération de Fermi du premier ordre

Le mécanisme d’accélération de Fermi du premier ordre reprend le principe de réflexion sur
des inhomogénéités magnétiques, présenté précédemment, mais en considérant que les parti-
cules chargées ne subissent que des collisions frontales (Fermi, 1954). Dans ce cas, les parti-
cules sont accélérées à chaque collision. En outre, si on suppose que les particules en amont du
choc sont isotropisées, on a :

〈cosθ1〉 = −
2
3

(1.9)

〈cosθ′2〉 = +
2
3

(1.10)

Le gain moyen d’énergie vaut alors (en reprenant l’équation1.5) :

〈∆E
E
〉 =

4
3β +

13
9 β

2

1− β2
≃ 4

3
β (1.11)
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Ainsi, le gain moyen en énergie est cette fois proportionnelàβ et donc bien plus efficace que
pour l’accélération de Fermi du second ordre. On parle de mécanisme d’accélération de Fermi
du premier ordre.

Spectre des particules accélérées

Le grand succès des processus de Fermi, présentés précédemment, est de prédire un spectre
des particules accélérées en loi de puissance.

Si on noteτacc le temps caractéristique d’accélération, correspondant àun tauxdE/dt =
E/τacc, les particules peuvent également s’échapper du système avec un temps caractéristique
τech correspondant à un taux∂N/∂t = N/τech. L’équation d’évolution de la densité de particules
N(E, t) accélérées peut s’écrire :

∂N
∂t
+

∂

∂E

((

dE
dt

)

acc

N

)

= Qin j −
(

∂N
∂t

)

ech

(1.12)

où Qin j est le terme de source. Si on supposeQin j = δ(E − E0), alors, pour des énergies
supérieures àE0 et en régime stationnaire, on obtient la relation :

∂

∂E

(

E
τacc(E)

N(E)

)

= − N(E)
τech(E)

(1.13)

Si on note le temps entre deux accélérations successivestcyc, alors dans le cadre des pro-
cessus d’accélération de Fermi les temps caractéristiquesd’accélération sont indépendants de
l’énergie :τacc =

3
4β × tcyc (accélération du premier ordre) etτacc =

3
4β

2 × tcyc (accélération du
second ordre). On a ainsi :

∂E
∂t
=
〈∆E〉
tcyc

=
E
τacc

(1.14)

Si le temps d’échappement est également indépendant, alorsl’équation 1.12 peut s’écrire :

∂N
∂E
= −N

E

(

1+
τacc

τech

)

(1.15)

Cette équation a pour solution une loi de puissance :

N(E) ∝ E−p avecp = 1+
τacc

τech
(1.16)

Les mécanismes d’accélération de Fermi sont donc capables de produire des spectres en loi
de puissance et le mécanisme de Fermi du premier ordre est énergétiquement efficace.

Voyons maintenant comment il peut être à l’oeuvre dans les sites astrophysiques.

1.3.2.2 Accélération par ondes de choc diffusives

Le mécanisme de Fermi du premier ordre suppose que les particules rencontrent un “mur”
magnétique. De telles situations sont effectivement présentes dans les sources astrophysiques,
on parle d’ondes de choc. Ces ondes sont caractérisées par une discontinuité de grandeurs phy-
siques telles que la densitéρ ou la vitessev qu’elles créent au sein des plasmas astrophysiques.
De part et d’autre du choc, on trouve lemilieu en amont(ou milieu calme) par lequel le choc
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n’est pas encore passé et lemilieu en aval(ou milieu choqué) à travers lequel le choc est déjà
passé (voir figure 1.8).

F. 1.8 –Schéma d’un choc à l’origine de l’accélération de particules chargées. Depuis chaque
milieu, le milieu de l’autre coté du choc semble se rapprocher. Ainsi, les particules ne su-
bissent que des collisions frontales et l’accélération peut être efficace. Cette figure est adaptée
de Ferrand (2007).

Le mécanisme d’accélération par ondes de choc diffusives est un mécanisme de Fermi du
premier ordre enrichi par la présence d’ondes de champs magnétiques, comme les ondes d’Alf-
vén, qui permettent le couplage entre les particules et le phénomène macroscopique qu’est
l’onde de choc.

Les particules de haute énergie sont diffusées par les turbulences du champ magnétique et
restent confinées dans la région accélératrice. Le rayon de Larmor des particules peut s’écrire :

rL =
mv⊥
qB
=
γm0v⊥

qB
(1.17)

où v⊥ est la vitesse transverse des particules par rapport aux lignes de champB, m0 est la
masse de la particule au repos etq sa charge.

Le couplage entre l’onde magnétique et la particule est maximal lorsque sa longueur d’onde
est du même ordre de grandeur que le rayon de Larmor de la particule. SirL ≫ λ, la particule
est peu sensible aux perturbations créées par l’onde et n’est sensible qu’au champ magnétique
moyen. De même, sirL ≪ λ, la particule suit les lignes de champs. Par contre, sirL ∼ λ, la
particule entre en résonance avec la perturbation et suit alors une marche aléatoire caractérisée
par le libre parcours moyen suivant, avant d’être rétrodiffusée :

r lpm ≃ rL

(

δB
B

)−2

λ∼rL

(1.18)

oùδB est la perturbation magnétique.
Le coefficient de diffusion qui caractérise cette marche aléatoire s’écrit :

D =
1
3

r lpmv (1.19)

On peut prendre iciv = c. Dans un plasma tel que celui considéré ici, les déviations angu-
laires sont liées aux irrégularités magnétiques. Dès lors,le libre parcours moyen est toujours
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supérieur au rayon de Larmor et on peut définir un facteurη ≥ 1, tel queD = ηrLc/3. La “dif-
fusion de Bohm”, pour laquelle le confinement des particulesest maximum, correspond au cas
limite η = 1. Le libre parcours moyen des particules est alors équivalent au rayon de Larmor.
Le coefficient de diffusion, dans cette limite, et pour des particules relativistes, peut s’écrire de
la manière suivante (Parizot et collab., 2006) :

DBohm(E) =
1
3

rL(E)c ≃ (3× 1022 cm2 s−1)Z

(

E/1 GeV
B/1 µG

)

(1.20)

Relations de passage de Rankine-Hugoniot

On peut mesurer la force d’un choc par son nombre de Mach qui est le rapport entre la
vitesse du choc et la vitesse locale du son (Mchoc = vchoc/vson). Les relations de passage de
Rankine-Hugoniot pour un choc plan permettent de trouver les relations entre les grandeurs
physiques de part et d’autre du choc. En notantγ le coefficient adiabatique du milieu1 et r =
vamont/vaval = ρamont/ρaval étant le facteur de compression du choc, on obtient :

r =
(γ + 1)M2

choc

(γ − 1)M2
choc+ 2

(1.21)

Ce facteur tend versγ+1
γ−1 lorsque le nombre de Mach du choc croît. Lorsque le choc est fort,

il vaut≃ 4 pour un gaz monoatomique.

Accélération des particules

Lors de la propagation d’une onde de choc dans un plasma, chaque milieu voit le milieu
opposé s’approcher dans sa direction avec une même vitesse :

∆V =
r − 1

r
vchoc (=

3
4
vchoc pourr = 4) (1.22)

Une fois que la particule a traversé la discontinuité, elle est rétrodiffusée en amont par les
perturbations magnétiques et sa direction d’entrée dans lechoc est aléatoire. Cela constitue un
cycle amont/aval/amont. A chaque cycle, la particule passe deux fois par la discontinuité et le
gain d’énergie moyen par passage est le suivant :

〈∆E
E
〉 = 4

3
∆V
c
=

4
3

r − 1
r

vchoc

c
(= β pourr = 4) (1.23)

On retrouve bien un gain d’énergie enβ et l’énergie d’une particule au bout de n cycles est
alors (pour une énergie initialeE0) :

En = (1+ α)nE0 avecα =
4
3

r − 1
r

vchoc

c
(1.24)

Le cycle décrit ci-dessus se reproduit tant que la particulene s’échappe pas de la zone du
choc. Si on notePech la probabilité pour une particule de quitter la zone d’accélération, aprèsn
cycles, il resteNn = N0(1−Pech)n particules. On peut montrer que la probabilité d’échappement
peut s’écrire :Pech= 4vchoc/rc

1γ = 5/3 pour un gaz parfait monoatomique.
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En identifiantn entre l’équation donnant le nombre de particules qu’il reste aprèsn cycles
et l’équation 1.24, on an = log(E/E0)

log(1+α) . Le nombre de particules ayant une énergie supérieure àE
peut s’écrire :

N(≥ E) = N0
E
E0

−p

(1.25)

où p = − log(1−Pech)
log(1+α) ≃

Pech

α
= 3

r−1.
En dérivant cette expression, on obtient le spectre différentiel :

N(E) = (Γ − 1)
N0

E0

(

E
E0

)−Γ

(1.26)

avecΓ = p+ 1 = r+2
r−1.

Le spectre obtenu est donc une loi de puissance qui ne dépend que du rapport de compression
du choc. Si le choc considéré est fort, non-relativiste et dans un gaz monoatomique, ce qui est
majoritairement le cas pour les chocs astrophysiques, alors r est très proche de 4 et on obtient
un indice spectral∼ 2. Il est à noter qu’il s’agit ici du spectre à la source.

Le temps caractéristique d’accélération par onde de choc diffusive est donné par (Drury,
1983) :

tacc =
3r

r − 1
×

(

rDav + Dam

v2
choc

)

(1.27)

où Dam,av sont respectivement les coefficients de diffusion dans les milieux en amont et en
aval du choc. Suivant Berezhko et collab. (2002), les champsmagnétiques en amont et en aval
sont liés par la relation :

Bav ≈
√

1+ 2r2

3
Bam (1.28)

Effets de propagation

Le spectre des rayons cosmiques est affecté par les effets de propagation, notamment la spal-
lation, les pertes d’énergie ou encore l’échappement de la Galaxie. Ainsi, le spectre des rayons
cosmiques détectés sur Terre n’est pas celui à la source. Le flux des rayons cosmiques après pro-
pagation peut s’exprimer comme le spectre à la source pondéré par le temps d’échappement :
φ(E) ∝ Q(E) × τech ∝ E−Γ/Eδ, avecΓ l’indice spectral à la source. Le paramètreδ est estimé
entreδ ∼ 0.3− 0.7, ce qui conduit à un indice spectral pour les rayons cosmiques détectés sur
Terre deΓT ∼ 2.3− 2.7, en relativement bon accord avec ce qui est observé.

Effets non-linéaires

Les modèles présentés précédemment ne sont valables que dans l’approximation dite de la
“particule-test” pour laquelle les particules accéléréesn’ont pas d’influence sur la dynamique du
choc. Les modèles théoriques les plus récents prévoient queles propriétés du choc sont modi-
fiées par la rétroaction des rayons cosmiques conduisant à des effets non linéaires (Lucek et Bell,
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2000; Malkov et O’C Drury, 2001; Bell, 2004; Zirakashvili etPtuskin, 2008, par exemple). Ces
effets ne sont, dans la pratique, pas négligeables et conduisent à l’apparition d’un précurseur
du choc qui tend à rendre la discontinuité moins abrupte. Le rapport de compression au niveau
du choc est alors moins important et les particules de plus basse énergie sont accélérées moins
efficacement. La forme du spectre source prédite a alors une forme concave.

D’autre part, l’accélération efficace de rayons cosmiques au choc a pour effet de générer des
ondes d’Alfvén de grande amplitude pouvant conduire à une importante amplification du champ
magnétique ambiant (Lucek et Bell, 2000). Le champ magnétique résultant peut alors atteindre
des valeurs aussi grandes que∼ 1mG alors que le champ magnétique moyen dans le milieu
interstellaire est de l’ordre de∼ 3µG. Cette amplification a pour effet de diminuer la valeur
du coefficient de diffusion proche de la valeur dans la limite de Bohm et par suite derendre la
rétrodiffusion plus probable et donc l’accélération plus efficace.
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2.1 Présentation

On appelle rayonsγ les photons d’énergie supérieure à∼ 100 keV. La borne supérieure pour
cette partie du spectre électromagnétique est mal déterminée et peut être fixée aux photons de
plus haute énergie actuellement détectés autour de∼ 100 TeV. S’étendant sur près de neuf ordres
de grandeur en énergie, ce domaine couvre une large fractiondu spectre électromagnétique (voir
figure 2.1) ; presque autant que le reste du spectre électromagnétique, des ondes radios aux X
durs. L’astronomie, dans cette gamme en énergie, est ainsi appelée astronomieγ.

La majeure partie du spectre électromagnétique est dominéepar des émissions thermiques
provenant d’objets de températures comprises entre quelques degrés kelvin et quelques millions
de degrés. La puissance totale dissipée par émission thermique étant proportionnelle à la puis-
sance quatrième de la température et à la surface totale de l’objet, à émission totale identique,
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une augmentation d’un facteur 10 de la température doit êtrecontrebalancée par une diminu-
tion d’un facteur 100 du rayon de l’objet. De ce fait, les objets les plus chauds de l’Univers
sont aussi les plus petits : étoiles à neutrons, environnement immédiat de trous noirs. . . Cette
propriété rend impossible l’existence d’émissions thermiques dans le domaine gamma, tant les
températures requises seraient élevées et donc la taille des objets microscopique (un objet de la
taille d’un nanomètre émettrait alors autant d’énergie quele soleil). Par conséquent, le domaine
γ est le domaine des émissions non-thermiques.

F. 2.1 –Spectre électromagnétique des ondes radios aux rayonsγ.

Il a fallu attendre les années 1970 et le développement de techniques de détection perfor-
mantes - souvent issues de la physique des particules - pour voir se développer l’astronomieγ.
Plusieurs facteurs ont retardé l’avènement de cette branche de l’astronomie.

Tout d’abord, l’atmosphère est totalement opaque au rayonsγ et la détection directe de
tels photons ne peut se faire que par satellites. Par ailleurs, aux énergies considérées ici, les
longueurs d’onde des photons sont plus petites que les distances interatomiques, rendant leur
focalisation impossible.

La large gamme en énergie de l’astronomieγ ne permet pas d’en étudier toute l’étendue avec
les mêmes techniques. On peut donc diviser le domaineγ en trois sous-domaines correspondant
aux différentes techniques de détection.

En dessous de∼ 30 MeV, on parle de “basses énergies”. En dessous du MeV, la détec-
tion repose sur l’effet photoélectrique. La focalisation des photons n’étant plus possible au-
delà de la dizaine de keV, la reconstruction de leur direction se fait en utilisant la technique
des masques codés, utilisée notamment par le détecteur IBISà bord du satellite INTEGRAL
(Ubertini et collab., 2003; Winkler et collab., 2003). Pourles photons jusqu’à∼ 30 MeV, la
détection peut s’effectuer par effet Compton.

Entre∼ 30 MeV et∼ 100 GeV, on parle de “hautes énergies” (HE) ou de “domaine du GeV”.
Dans cette gamme en énergie, la détection repose sur la conversion des photons en une paire
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électron-positron qui est alors le processus dominant. Lesparticules secondaires sont observées
dans un trajectographe et un calorimètre qui permettent de remonter à la direction et à l’énergie
du photon incident.

Au delà de∼ 100 GeV, on parle de “très hautes énergies” (THE) ou encore de“domaine
du TeV”. Dans cette gamme, les spectres du rayonnementγ peuvent en général être décrits par
des lois de puissance (dNγ/dE ∝ E−Γ) dont l’indice différentiel varie entreΓ ∼ 2.0 etΓ ∼ 4.0.
En raison de la décroissance rapide du flux en fonction de l’énergie, l’utilisation de satellites
est impossible, les surfaces de collection qu’il est raisonnablement envisageable d’envoyer en
orbite étant trop faibles. Dès lors, il est nécessaire d’effectuer une détection indirecte à partir du
sol en tirant parti des gerbes de particules créées par lesγ lorsqu’ils pénètrent dans l’atmosphère.
Celle-ci fait alors partie intégrante du détecteur et est utilisée comme calorimètre.

Ces techniques doivent permettre de déterminer les observables suivantes afin de parvenir à
caractériser les sources :

– l’énergie des photonsγ, permettant de construire des spectres et ainsi de contraindre les
processus à l’oeuvre,

– la direction des photons, qui permet d’identifier les sources par comparaison aux obser-
vations à d’autres longueurs d’onde et d’étudier leur morphologie.

2.2 Liens entre astronomieγ et rayonnement cosmique

Les rayons cosmiques étant des particules chargées, ils sont déviés lors de leur propagation
par les champs magnétiques qui baignent le milieu interstellaire. Au moment de leur détection
sur Terre, l’information sur leur origine est donc perdue. Soulignons que, pour les rayons cos-
miques d’origine extragalactique dont l’énergie est supérieure à la cheville, le flux est trop faible
pour en étudier les sources, même s’ils se propagent quasiment en ligne droite sur quelques mé-
gaparsecs.

Pour étudier les sources du rayonnement cosmique, il est donc nécessaire de passer par
d’autres voies que celle de l’étude directe. Il faut trouverd’autres messagers qui se dirigent en
ligne droite depuis la source. Ils doivent par conséquent être neutres. Ces messagers sont les
photonsγ et les neutrinos. Les processus présentés dans ce chapitre sont ceux qui permettent de
produire de tels messagers à partir des particules chargéesaccélérées.

On distingue deux types de processus : les processus leptoniques, qui font intervenir des lep-
tons (électrons, positrons), et les processus hadroniques, qui font intervenir des hadrons (protons
et noyaux plus lourds). Notons d’ores et déjà que les processus leptoniques peuvent également
s’appliquer pour les hadrons mais qu’ils ne sont généralement pas dominants.

Le rayonnement cosmique est principalement composé de hadrons (à∼ 99%). Pour en ré-
véler les accélérateurs il faut à la fois être capable d’identifier les sources potentielles et de
mettre en évidence que des processus hadroniques sont à l’oeuvre dans ces sources. Le neutrino
est le messager idéal pour identifier ces processus car il ne peut être produit que par ceux-ci.
Toutefois, ces particules n’interagissent avec la matièreque par interaction faible. Elles sont de
ce fait extrêmement difficiles à détecter. La détection de neutrinos cosmiques constitue ainsi
un véritable défi pour les expérimentateurs. Au regard des expériences actuelles comme AN-
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TARES (par exemple : Brunner et ANTARES Collaboration, 2011) ou IceCube (par exemple :
Abbasi et collab., 2009), pour détecter de tels événements il faudra certainement des volumes
de détection de l’ordre de la dizaine dekm3 voire plus.

Les photonsγ quant à eux sont bien plus faciles à détecter, ce sont en cela des messagers
de choix. Cependant, si l’on veut déterminer les sources du rayonnement cosmique, il faut être
capable de discriminer entre processus leptoniques et hadroniques.

2.3 Les processus de production de photonsγ de très haute
énergie

Les processus de production présentés dans cette section permettent de mettre en évidence
l’accélération de particules chargées au voisinage des sources. Soulignons que les photons pro-
duits emportent de l’énergie et peuvent également limiter l’accélération.

2.3.1 Processus leptoniques

Processus Compton Inverse

Le processus de diffusion Compton inverse a lieu lorsqu’un photon de basse énergie du
rayonnement ambiant diffuse sur un électron de très haute énergie. Le photon diffusé peut ainsi
acquérir une fraction importante de l’énergie de l’électron. Il s’agit d’un des processus domi-
nants responsable de la production de photonsγ dans les sources astrophysiques, notamment
car le fond diffus cosmologique est présent partout dans l’univers et fournit ainsi une importante
population de photons cibles. La population de photons cibles peut également être fournie par
une étoile proche de l’accélérateur comme dans les systèmesbinaires (voir section 3.1.4).

On peut distinguer deux régimes pour ce processus :
– Lorsque l’énergie du photon dans le référentiel du centre de masseEph est telle queEph≪

2mec2, avecme la masse de l’électron : ce régime est appelé régime de Thomson. L’énergie
caractéristique du photon diffusé est de l’ordre deEph, f ∼ γ2Eph,i. Elle dépend à la fois de
l’énergie du photon incident et de l’énergie de l’électron.La puissance rayonnée par un
électron dans un champ de photons isotropes est (Blumenthalet Gould, 1970) :

PIC ≃
4
3

cγ2σTUph (2.1)

oùUph est la densité d’énergie des photons cibles etσT est la section efficace de Thomson,
valant :

σT =
8π
3

r2
e = 6.653× 10−29 m2 (2.2)

avecre = e2/4πǫ0mec2 le rayon classique de l’électron.
– Lorsque l’énergie du photon dans le référentiel du centre de masse estEph ≫ 2mec2,

il s’agit du régime relativiste. La section efficace d’interaction est la section efficace de
Klein-Nishina, dont la section efficace de Thomson est une bonne approximation à faible
transfert d’énergie (voir figure 2.2). La section efficace de Klein-Nishina s’exprime de la
manière suivante (Longair, 2004) :



2.3. LES PROCESSUS DE PRODUCTION DE PHOTONSγ DE TRÈS HAUTE ÉNERGIE23

 [eV]γE
210

3
10 410

5
10

6
10 710

8
10

9
10

10
10 1110 1210

]2
In

te
gr

at
ed

 K
N

 c
ro

ss
 s

ec
tio

n 
[m

-3410

-3310

-3210

-3110

-3010

-2910

-2810

-2710

Tσ

 =
 0

.5
1 

M
eV

ν
h 

-1)ν (h≈ σ

F. 2.2 – La section efficace de Klein-Nishina intégrée sur tous les angles d’incidence est
tracée en fonction de l’énergie du photon incident dans le référentiel de l’électron. La ligne
noire donne la section efficace de Thomson, limite asymptotique à bas transfert de la section
efficace de Klein Nishina.
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(2.3)

où ǫ = ~ω/(mec2). Cette section efficace décroît lorsque l’énergie du photon dans le
référentiel de l’électron augmente (voir figure 2.2).

Pour un électron d’énergieEe et un champ de photons de densité d’énergieUph, le temps
caractéristique de diffusion Compton inverse vaut :

tIC ≈ 3× 108

(

Uph

1 eV cm−3

)−1 ( Ee

1 GeV

)−1

ans (2.4)

Enfin, en raison de la diminution de la section efficace à haute énergie, l’énergie maxi-
male des photons diffusés est limitée et le spectre est alors d’autant plus mou quel’énergie des
photons est grande. Ainsi, pour une population d’électronspossédant un spectre en loi de puis-
sance d’indice spectralp, le spectre du rayonnement Compton inverse est également une loi de
puissance d’indice (p + 1)/2 dans le régime de Thomson et d’indicep + 1 dans le régime de
Klein-Nishina (Blumenthal et Gould, 1970).

Rayonnement synchrotron

Le rayonnement synchrotron concerne les particules chargées accélérées en interaction avec
un champ magnétique.

Lorsqu’une particule chargée de massem et de chargeq se propage avec une vitessev = βc
et une énergieγmc2 dans un champ magnétiqueB, elle subit la force de Lorentz et suit une
trajectoire hélicoïdale autour des lignes de champ :

d
dt

(γm~v) =
q
c
~v ∧ ~B (2.5)
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La vitesse angulaire de la particule est alorsωg =
qB
mγ , également appelée “pulsation de gira-

tion”. Ces particules perdent alors de l’énergie par l’émission de photons à la même pulsation
dans le cas non relativiste. Dans la limite relativiste, lesphotons émis ont une pulsation pro-
portionnelle àγ3 × ωg. Si le vecteur vitesse de la particule forme un angleα avec la direction
du champ magnétique, alors le spectre de puissance émis par le rayonnement synchrotron d’un
électron est le suivant (Longair, 2004) :

P(ω) =

√
3e3Bsinα
8π2ǫ0mec

ω

ωc

∫ ∞

ω/ωc

dξK5/3(ξ) (2.6)

où K5/3 est la fonction de Bessel modifiée d’ordre 5/3 etωc est la pulsation critique définie
comme suit :

ωc =
3eBγ2

2me
sinα =

3
2
γ3 sinα × ωg (2.7)

Ce qui correspond à une énergie caractéristique :

Ec ≃ 0.07
( Ee

1 TeV

)2 (

B
1 µG

)

sinα eV (2.8)

Le maximum d’émission du spectre synchrotron étant proche de la pulsation critique (la
distribution de l’équation 2.6 est piquée pourω ≃ ωc), celui-ci se situe à une énergie proche
de l’énergie caractéristiqueEc et plus précisémentωmax≈ 0.29×ωc. L’énergie correspondant à
l’émission maximale par processus synchrotron peut s’écrire :

Emax≈ 0.45
qB~
m

γ2 sinα ∼ 5× 10−12Bγ2 keV (2.9)

On en déduit que pour produire un photon de 1 keV dans un champ magnétique de 5µG,
il faut un électron de∼ 100 TeV. Les électrons de haute énergie peuvent ainsi être étudiés de
la radio aux rayons X. Les observations dans ces domaines de longueurs d’onde permettent
par exemple de contraindre les intensités des champs magnétiques ou la densité des électrons
accélérés. Toutefois, l’émission d’un photonγ au TeV nécessiterait des électrons de plus de
10 EeV, ce qui est peu probable étant donné le temps caractéristique de perte d’énergie par ce
processus.

En effet, le temps caractéristique de refroidissement par rayonnement synchrotron pour un
électron d’énergieEe plongé dans un champ magnétiqueB vaut :

tsync ≈ 1.3× 1010
( Ee

1 GeV

)−1 (

B
1 µG

)−2

ans (2.10)

Ainsi, des électrons de 10 EeV possèdent un temps caractéristique de refroidissement de∼ 2
jours dans un champ magnétique de∼ 5 µG.

Enfin, on peut montrer que pour une population d’électrons possédant un spectre en loi de
puissance d’indice spectralp, le spectre du rayonnement synchrotron est également une loi de
puissance d’indice (p− 1)/2 (Blumenthal et Gould, 1970).
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Rayonnement de freinage

Le rayonnement de freinage, également appelé Bremsstrahlung, se manifeste lorsqu’une
particule chargée interagit avec le champ coulombien d’un ion ou d’un noyau. En pratique,
ce processus concerne principalement les électrons et peutse révéler très efficace. L’éner-
gie du photon émis peut en effet être du même ordre de grandeur que celle de l’électron. Le
Bremsstrahlung dépend du degré d’ionisation de la matière traversée. Le cortège électronique
écrante la charge du noyau et l’interaction est moins efficace. Pour un gaz complètement ionisé,
l’écrantage est faible. Si le gaz est composé deN espèces d’ions de densiténi et de charge
Zi, la puissance totale émise dans ce régime par une particule d’énergieE peut alors s’écrire
(Rybicki et Lightman, 1979) :

Pbrem=
e6

16π3ǫ3
0m2c4~

N
∑

i

niZi(Zi + 1)E

[

ln(2γ) − 1
3

]

(2.11)

Le milieu interstellaire est partiellement ionisé, l’écrantage y est donc moins important.
Dans ce régime, la puissance émise s’écrit :

Pbrem=
e6

16π3ǫ3
0m2c4~

N
∑

i

niZi(Zi + 1)E




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
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


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


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

(2.12)

Le temps caractéristique de perte d’énergie pour un milieu neutre de densitén s’écrit :

tbrem= 4× 107
( n
1 cm−3

)−1

ans (2.13)

Enfin, pour une population d’électrons possédant un spectreen loi de puissance d’indice
spectralp, le spectre du rayonnement de freinage est également une loide puissance d’indicep
(Longair, 2004).

2.3.2 Processus hadronique : Désintégration des pions neutres

Les protons de haute énergie peuvent créer des pions (π0 etπ±) par diffusion inélastique sur
des protons ou des noyaux du milieu ambiant, on parle de processus hadronique.

p+ p→ π−, π0, π+ (2.14)

Les π0 ainsi créés ont un temps de vie detπ0 ∼ 8, 4 × 10−17 s. Ils se désintègrent quasi
instantanément en deux photonsγ (avec 99% de probabilité de produire unγ et 1% de produire
un électron et un positron). L’énergie desγ dans le référentiel du pion est deEγ = mπ0c2/2 ∼
70 MeV.

Au delà de 1 GeV, la section efficace de production deγ par interaction proton-proton
est à peu près constante ; ainsi l’énergie moyenne emportée dans les pions neutres lors de
l’interaction vaut en moyenneκpi ∼ 17%. Les photons emportent la moitié de l’énergie de
masse du pion neutre. Pour un proton d’énergieEp, les photons ont alors une énergie moyenne
< Eγ >= 0.085×Ep. Pour tenir compte du fait que la matière interstellaire n’est pas uniquement
composée de protons mais également d’éléments plus lourds,un facteur correctif est appliqué à
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la section efficace. Dermer (1986) a estimé ce facteur à∼ 1, 45 en considérant les abondances
des différents éléments dans la Galaxie.

Le spectre des photons produit par ces interactions a un indice spectral identique à celui de la
population de protons initiale, avec un maximum à la moitié de l’énergie de masse des pions (∼
70 MeV). La détermination de ce spectre repose sur des simulations basées sur des expériences
en laboratoire. En se basant sur le code SIBYLL (Fletcher et collab., 1994), Kelner et collab.
(2006) ont dérivé les expressions permettant de déterminerle flux de rayonsγ produit par une
population de protons dont le spectre estJp(Ep) :

φγ(Eγ) = cnH

∫ 1

0
σinel

p−p(Eγ/x)Jp(Eγ/x)Fγ(x,Eγ/x)
dx
x

(2.15)

où x = Eγ/Ep, nH représente la densité ambiante d’hydrogène,σinel
p−p(Eγ/x) est la section

efficace inélastique de l’interaction proton-proton et la fonction Fγ(x,Eγ/x), dont la paramé-
trisation est explicitée par Kelner et collab. (2006), représente le nombre de photons émis par
interaction d’un proton possédant une énergieEp avec un proton du milieu interstellaire.

Les pions chargés produits lors de ces interactions conduisent à la production de muons qui
se désintègrent par la suite en électrons, positrons et neutrinos :

π+ → µ+ + νµ etπ− → µ− + ν̄µ (2.16)

µ+ → e+ + νe + ν̄µ etµ− → e− + ν̄e + νµ (2.17)

Ces réactions créent donc des neutrinos dont la distribution spectrale est en général très
proche de celle desγ produits par lesπ0.

Le rayonnement cosmique étant composés à 99% de hadrons, lesprocessus hadroniques
sont les processus clés pour sonder l’accélération des rayons cosmiques.

2.3.3 Processus exotique : Annihilation de particules de matière noire

Un autre processus pourrait également produire des photonsγ. Il s’agit de l’annihilation
de particules de matière noire. La matière baryonique ne constitue que 17.1% de la matière
présente dans l’Univers (Kilbinger et collab., 2009). On parle alors de matière noire pour les
82.9% restants. Les particules de matière noire sont souvent attribuées à des particules inter-
agissant très faiblement avec la matière ordinaire. Elles doivent être massives pour pouvoir
en expliquer les effets. On parle alors de “particules massives interagissant faiblement” : les
WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles). Les modèlessupersymétriques de la physique
des particules fournissent un très bon candidat pour la matière noire, il s’agit de la particule la
plus légère de ces modèles : le neutralino.

L’annihilation de deux neutralinos (notésχ), ou plus généralement de deux WIMPs, pourrait
produire des photonsγ conduisant à des signatures spectrales très particulières:

– Lors de l’annihilation, les processus d’hadronisation des quarks mènent à la production
d’un continuum de photonsγ jusqu’à l’énergie du neutralino.

– Les processus du typeχχ → γγ et χχ → γZ conduisent à la production d’une raie à la
masse du neutralino.
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Ce processus d’annihilation se produit préférentiellement là où la densité attendue de ma-
tière noire est importante (la probabilité d’interaction est proportionnelle à la densité au carré).
Les directions d’observation privilégiées sont alors principalement le centre de notre Galaxie
ou le centre des galaxies satellites particulières que sontles galaxies naines sphéroïdes.

2.3.4 Absorption de photons par création de paires

Contrairement aux processus évoqués précédemment, le processus présenté ici ne mène pas
à la production des photonsγ mais à leur absorption. Un photon de haute énergie peut interagir
avec un photon de plus basse énergie pour produire une paire électron-positron. La condition
nécessaire à la production d’une telle paire étant que l’énergie disponible dans le centre de
masse soit supérieure à l’énergie de masse de la paire électron-positron.

Si on pose
√

scomme étant l’énergie disponible dans le centre de masse, alors elle s’exprime
ainsi, en fonction des énergies des deux photonsE et ǫ et en fonction de l’angleθ entre leurs
directions :

s= 2Eǫ(1− cosθ) (2.18)

Pour que la création de paires soit possible, il faut que :

√
s≥ 2mec

2 (2.19)

oùme est la masse de l’électron.
La section efficace de production de paires peut s’exprimer (Gould et Schréder, 1967) :

σ =
1
8

(1− β2)

[

2β(β2 − 2)+ (3− β4)ln

(

1+ β
1− β

)]

barn (2.20)

Avec :

β =

(

1− 2m2
ec

4

Eǫ(1− cosθ)

)
1
2

(2.21)

Notons que la section efficace de création de paires présente un maximum juste au dessus
du seuil.

Les photonsγ au TeV sont ainsi principalement absorbés par les photons del’infrarouge
proche. Dès lors, ce mécanisme affecte principalement les spectres des sources extragalactiques
comme les blazars dont l’émission au TeV peut être fortementabsorbée par le fond diffus infra-
rouge (voir section 3.2.1). On peut également retrouver ce type de processus à l’oeuvre au sein
de systèmes binaires où les photonsγ émis au TeV à proximité de l’objet compact sont absorbés
par le champ de photons dense de l’étoile compagnon (voir section 3.1.4).

2.4 Les détecteurs de l’astronomieγ

2.4.1 Détecteurs spatiaux

L’astronomieγ a connu ses premiers résultats grâce au satellite OSO-3 (third Orbiting So-
lar Observatory) lancé en 1967 (Clark et collab., 1968). En 1972 est lancé le satellite SAS-II
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F. 2.3 –Schéma du satelliteCompton Gamma-Ray Observatoryet des quatre instruments à
son bord. La description de ces différents instruments se trouve dans le texte.

(Small Astronomy Satellite) qui détecte pour la première fois l’émissionγ de trois pulsars : le
Crabe, Vela et Geminga (Fichtel et collab., 1975). Lancé en 1975, le satellite COS-B marque
une étape supplémentaire dans la révélation du ciel aux énergies extrêmes, il opère jusqu’en
1982 et détecte 25 sources (Bennett et collab., 1974).

En 1991, la navette spatiale Atlantis lance le satellite CGRO (Compton Gamma-Ray Obser-
vatory) équipé de quatre détecteurs différents (voir figure 2.3) :

– BATSE (Burst and Transient Source Experiment, Fishman et collab., 1985) dont l’objet
d’étude était les sursautsγ et dont la gamme en énergie s’étendait de 20 keV à 100 keV,

– OSSE (Oriented Scintillation Spectrometer Experiment, Johnson et collab., 1989) opérait
dans la gamme 50 keV - 10 MeV et avait pour objectif l’étude desraies de désintégration
des noyaux radioactifs dans les restes de supernovæ,

– COMPTEL (imaging COMPton TELescope, Schönfelder et collab., 1984) était dédié à
l’étude des sources de photonsγ de basse énergie (1 MeV - 30 MeV),

– EGRET (Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope, Kanbach et collab., 1988) était
dédié quant à lui à l’étude des sources de haute énergie (30 MeV - 30 GeV).

L’apport de ce dernier détecteur fut considérable. Il parvint à détecter 271 sources
(Hartman et collab., 1999). Cependant 170 d’entre elles étaient non identifiées, soit parce
qu’elles ne présentaient pas de contreparties dans d’autres longueurs d’onde, soit parce que
la résolution angulaire (supérieure à 1◦ au dessus de 1 GeV) ne permettait pas de discriminer
entre les différentes contreparties possibles.

Le dernier né de ces satellites est Fermi. Il a été lancé le 11 juin 2008 et doit fonctionner
pendant 5 à 10 ans. Ce satellite comporte deux détecteurs : leGBM (Gamma-ray Burst Monitor,
Lichti et collab. (2001)) et le LAT (Large Area Telescope, Atwood et collab. (2009)). Le GBM
est dédié à la détection et à l’étude des sursautsγ tandis que le LAT (voir figure 2.4) est un
télescope à création de paires pour l’astronomieγ des hautes énergies : la gamme couverte par
ces détecteurs va de∼ 20 MeV à 300 GeV. L’un des problèmes majeurs d’EGRET était la
diminution drastique de la surface efficace à haute énergie. Le LAT ne connaît pas ce problème.
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F. 2.4 –Schéma duLarge Area Telescopeà bord du satellite Fermi. Lorsqu’un photonγ pé-
nètre dans le détecteur, il est converti en une paire électron-positron. La direction du photon
incident est reconstruite à partir de la trace laissée dans le trajectographe. L’énergie est re-
construite grâce au calorimètre électromagnétique. Le schéma présente une coupe d’une des 16
tours du LAT.

Les technologies et techniques utilisées pour les satellites pionniers, tout comme celles uti-
lisées par leurs successeurs, sont tirées de la physique desparticules. Le LAT utilise un trajec-
tographe et un calorimètre électromagnétique pour reconstruire la direction et l’énergie de la
particule incidente ainsi qu’un bouclier anti-coïncidence pour la réjection des particules char-
gées.

Le trajectographe effectue la conversion du photon incident en une paire électron-positron
grâce à des plans de tungstène dont le numéro atomique élevé (Z = 74) permet une conversion
efficace. Entre ces couches sont intercalées des pistes de silicium permettant d’enregistrer le
passage de la paire afin de remonter à la direction du photon primaire. Cette technologie est
différente de celle qui était à l’oeuvre dans EGRET qui utilisaitune chambre à étincelles remplie
de gaz.

Les particules chargées issues de la gerbe initiée dans le trajectographe traversent ensuite
le calorimètre électromagnétique où elles sont pour la plupart arrêtées. Ce dernier est constitué
d’un matériaux scintillant qui émet une quantité de lumièreproportionnelle à l’énergie des par-
ticules qui le traversent. La détection et l’enregistrement de cette lumière de scintillation permet
de remonter à l’énergie du photon primaire. Cette détermination de l’énergie peut toutefois être
délicate dans certains cas. En effet, à basse énergie il est nécessaire de tenir compte de l’énergie
déposée dans le trajectographe tandis qu’à haute énergie, les gerbes ne sont plus contenues dans
le calorimètre et l’énergie est estimée à partir des caractéristiques morphologiques de la gerbe.

Enfin, le détecteur est entouré d’un bouclier d’anti-coïncidence (Anti-Coïncidence Detector
ou ACD) qui a pour fonction de rejeter le bruit de fond, composé en grande majorité de par-
ticules chargées du rayonnement cosmique. Ce bouclier est constitué de tuiles de scintillateurs
plastiques empilées et de rubans scintillants dans lesquels les particules chargées déposent de
l’énergie et sont ainsi reconnues comme telles. Ce dispositif permet d’obtenir un facteur de ré-
jection de 99, 97%. La structure de ce détecteur permet également de s’affranchir de l’effet de
“backsplash” dû aux photons de plus haute énergie. Il se peuten effet que les particules chargées
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Mission Année Gamme en énergie Surface efficace (cm2)

OSO 3 1967 > 50 MeV 4
SAS-II 1972 20 MeV - 1 GeV 540
COS-B 1975 30 MeV - 5 GeV 50
EGRET 1991 30 MeV - 10 GeV 1500
AGILE 2007 30 MeV - 50 GeV 1500

LAT 2008 20 MeV - 300 GeV 10000

T. 2.1 –Tableau récapitulatif des principales expériences d’astronomieγ en satellites.

de la gerbe initiée dans le trajectographe ne soient pas totalement contenues dans le détecteur
et déposent également de l’énergie dans l’ACD. Cet effet était responsable de la perte de sen-
sibilité au-delà du GeV pour EGRET. Le LAT ne connaît pas ce problème car l’ACD parvient
à déterminer si la particule est entrante ou sortante, notamment grâce à sa segmentation qui
permet une association avec les traces du trajectographe.

Le satellite AGILE (Astro-Rivelatore Gamma a Immagini LEggero), lancé un an auparavant,
en 2007, observe les photonsγ entre 30 MeV et 50 GeV (Tavani et collab., 2009b). Il possède
la même technologie que le LAT de Fermi mais sa sensibilité est de l’ordre de celle d’EGRET
en raison d’une surface efficace plus faible et d’un calorimètre plus mince.

Un comparatif des caractéristiques des différents satellites dédiés à l’astronomieγ peut être
trouvé dans le tableau 2.1.

Pour terminer ce bref tour d’horizon des détecteursγ spatiaux, notons le lancement de AMS-
02 (Alpha Magnetic Spectrometer, Barao (2004); Gentile (2007)) en mai 2011 par la navette
spatiale Endeavour et qui s’est amarré à la station spatialeinternationale. AMS-02 est principa-
lement dédié à l’étude du rayonnement cosmique mais il est également capable de détecter des
photonsγ entre 10 et plus 300 GeV.

2.4.2 Détecteurs au sol

En raison de la décroissance rapide du flux avec l’énergie, iln’est pas possible de détecter les
photonsγ de très haute énergie en satellite, la surface de collectionétant trop faible (typiquement
1 m2). À titre d’exemple, pour pouvoir espérer détecter quelques photonsγ en une heure en
provenance de la nébuleuse du Crabe1 au dessus de 1 TeV, il faut disposer d’une surface de
collection de∼ 104 m2.

Il est donc nécessaire de redescendre sur Terre. L’opacité de l’atmosphère empêche la dé-
tection directe des photonsγ sur Terre mais elle fournit également le moyen de détecter ces γ
de façon indirecte. Comme dans les trajectographes des satellites, le photon interagit avec la
matière de l’atmosphère et initie une gerbe de particules chargées. Ces particules se déplacent
plus vite que la vitesse de la lumière dans le milieu, il y a alors émission de lumière Cherenkov.
Deux possibilités s’offrent aux expérimentateurs pour remonter au photon primaire: détecter

1Il s’agit de la source stable la plus brillante du cielγ (voir chapitre 3.1.3). Cette source, visible depuis les deux
hémisphères terrestres est qualifiée de chandelle standardde l’astronomieγ.
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directement les particules de la gerbe ou détecter la lumière Cherenkov. Cependant, cette tâche
est rendue extrêmement ardue par la présence des rayons cosmiques dont l’interaction avec l’at-
mosphère conduit aux mêmes effets (gerbes de particules et émission de lumière Cherenkov).
Les rayons cosmiques constituent ainsi le bruit de fond principal de ce type d’expérience.

2.4.2.1 Les gerbes atmosphériques

Les gerbes électromagnétiques

Lorsqu’un photonγ pénètre dans l’atmosphère, il initie une cascade de particules par le
processus de création de paires et celui de Bremsstrahlung.

Le passage d’unγ dans le champ coulombien d’un atome de l’atmosphère peut conduire à
la production d’une paire électron-positron. Ce phénomèneest dominant au-delà de∼ 30 GeV.
Les particules chargées ainsi créées perdent alors de l’énergie par Bremsstrahlung en émettant
desγ secondaires. Le processus se répète en créant un nombre de particules qui croît de manière
exponentielle jusqu’au maximum de développement de la gerbe. Au-delà de ce maximum, les
particules chargées ont une énergie telle que la perte d’énergie ne se fait plus par Bremsstrahlung
mais par ionisation. L’énergie critique en-deçà de laquelle les pertes par ionisation deviennent
dominantes vautEc ≈ 83 MeV dans l’air sec. Les particules chargées perdent alorsleur énergie
très rapidement et la cascade s’arrête.

F. 2.5 –Modèle simple de développement d’une gerbe électromagnétique.

Les longueurs caractéristiques des différents processus en jeu peuvent être quantifiées par
le grammage parcouru (exprimé en g· cm−2). Cette unité est utilisée afin de prendre en compte
la nature du milieu traversé. Pour les pertes par Bremsstrahlung dans l’air, cette distance carac-
téristique, appelée longueur de radiation, vaut :X0 ≈ 36.7 g · cm−2 et correspond à la distance
moyenne au bout de laquelle un électron perd 1− 1/e ≈ 68% de son énergie. Pour la création
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F. 2.6 – Nombre de particules en fonction du nombre de longueurs de radiation traver-
sées dans l’atmosphère pour des photonsγ de différentes énergies. Cette figure est tirée de
(Aharonian et collab., 2008a).

de paires électron-positron, la distance caractéristiqueest du même ordre de grandeur et vaut
9/7X0. L’atmosphère représente ainsi∼ 28 longueurs de radiation.

En première approximation, il y a création d’une paire électron-positron à chaque longueur
de radiation et chaque particule de la paire récupère la moitié de l’énergie de la particule initiale.
Le nombre de particules secondaires est alors proportionnel à l’énergie de la particule incidente
(voir figure 2.5). Le nombre de longueurs de radiation au boutduquel l’énergie des électrons ou
positrons atteint l’énergie critiqueEc dépend donc de l’énergie du photon primaire (voir figure
2.6). Le maximum de développement de la gerbe se situe à une altitude de≈ 7 km pour unγ de
20 TeV et≈ 12 km pour unγ de 20 GeV (Völk et Bernlöhr, 2009).

Les gerbes hadroniques

Les rayons cosmiques chargés produisent également des gerbes lorsqu’ils pénètrent dans
l’atmosphère.

Concernant les électrons cosmiques, les interactions en jeu sont les mêmes que pour les
photons et créent de la même manière des gerbes atmosphériques électromagnétiques. Toute-
fois, lors de leur entrée dans l’atmosphère, ils perdent d’abord leur énergie par Bremsstrahlung
et émettent donc des photons Cherenkov en moyenne plus haut.

En revanche, les autres particules (les hadrons) initient des gerbes dites hadroniques qui se
distinguent des gerbes électromagnétiques par les processus à l’œuvre. Les hadrons entrent en
collision avec les noyaux présents dans l’atmosphère pour produire des fragments nucléaires
ainsi que des pions (π0,π±) et des kaons (K0,K±). Les kaons se désintègrent en pions et muons.
Les pions neutres se désintègrent en deux photons et créent des sous-gerbes électromagnétiques
tandis que les pions chargés se désintègrent principalement en neutrinos et muons (voir figure
2.7).

Contrairement aux photonsγ, la direction des particules lorsqu’elles entrent dans l’atmo-
sphère est isotrope. Cette propriété sera utilisée lors de l’analyse pour discriminer entre photons
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F. 2.7 –Schéma des processus à l’œuvre lors du développement d’une gerbe hadronique.

et particules chargées.

Différences notables

Les rayons cosmiques dominent largement en nombre les photonsγ qui initient des gerbes
dans l’atmosphère. À titre d’exemple, pour les sources les plus brillantes au TeV, on peut espérer
détecter quelques photons par minute tandis que le nombre degerbes initiées par des hadrons
dans la même région du ciel et pour le même intervalle de tempsest plutôt de l’ordre du millier.
Il est alors nécessaire de connaître les différences majeures entre gerbes électromagnétiques et
gerbes hadroniques afin de parvenir à les discriminer lors dela détection.

Les particules secondaires des gerbes électromagnétiquesprésentent des distributions à sy-
métrie de révolution autour de la direction du photon incident. La présence de sous-gerbes avec
de grands moments transverses dans les gerbes hadroniques les rend plus irrégulières, et la sy-
métrie de révolution n’est pas respectée. Elles génèrent également un nombre variable de muons
qui parviennent, pour la plupart, jusqu’au sol. Ces différences sont visibles sur la figure 2.8.

2.4.2.2 Lumière Cherenkov

Lorsqu’une particule chargée se déplace dans un milieu diélectrique avec une vitesse supé-
rieure à celle de la lumière dans ce milieu (v > c/n, avec n l’indice de réfraction du milieu),
il se forme une onde de choc électromagnétique qui conduit à l’émission de lumière que l’on
appelle lumière Cherenkov (voir figure 2.9). Cette onde de choc se matérialise ainsi en un cône
de lumière émis vers l’avant et de demi-angle au sommet :
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F. 2.8 – Développement longitudinal simulé d’une gerbe électromagnétique initiée par un
photonγ de 300 GeV (à gauche) et par un proton de 1 TeV (à droite). Pour chaque particule
primaire est représentée la trajectoire des particules secondaires des gerbes dans le plan (x,z).
Cette figure est tirée de (Aharonian et collab., 2008a).

θC = sin−1

(

1
βn

)

(2.22)

oùβ = v/c.
La majeure partie des photons Cherenkov sont émis au niveau du maximum de développe-

ment de la gerbe. Ainsi, pour un maximum de gerbe à 10 km d’altitude, l’angle Cherenkov est
de 12 mrad (soit 0.66◦, Aharonian et collab., 2008a) ce qui correspond à une surface éclairée au
sol de∼ 120 m de rayon. Le “flash” de lumière Cherenkov est très bref, de l’ordre de∼ 3 ns.
Par ailleurs, la lumière émise par ce processus se concentredans le domaine ultra-violet - bleu
(λ ∼ 300 - 600 nm).

Le nombre de photons Cherenkov émis par unité de longueur de trace et par unité de lon-
gueur d’onde peut s’écrire :

d2N
dλdx

= 2πα
sin2 θC

λ2
(2.23)

où α est la constante de structure fine. Le nombre de photons Cherenkov est donc propor-
tionnel à la longueur de trace des particules chargées, or, cette longueur de trace est, en première
approximation, proportionnelle à l’énergie de la particule primaire. Il en découle que la quantité
de lumière Cherenkov d’une gerbe est directement proportionnelle à l’énergie de la particule
qui l’a initiée. Cette propriété permet la mesure directe del’énergie du photon incident à partir
de l’émission Cherenkov des gerbes.
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F. 2.9 –Principe d’émission de la lumière Cherenkov. Lorsqu’une particule se déplace plus
vite que la lumière dans le milieu, il se créé une onde de choc électromagnétique. Le schéma
présente cette onde pour une particule de vitessev se déplaçant dans un milieu d’indice n. La
vitesse de la lumière dans le milieu est alors c/n. Les cercles rouges représentent les fronts de
l’onde électromagnétique générés à intervalles de temps réguliers par la particule.

La détection et la mesure de la lumière Cherenkov peut toutefois être affectée par différents
effets dus à l’atmosphère : par exemple la diffusion de Mie sur des aérosols, la diffusion Rayleigh
sur les molécules ou encore l’absorption par l’ozone.

2.4.2.3 Détecteurs de lumière Cherenkov

La lumière Cherenkov produite par les gerbes dans l’atmosphère peut être détectée au sol.
Les instruments utilisant cette technique ne peuvent fonctionner que pendant les nuits sans lune
et sans nuages. De ce fait, le temps disponible d’observation est relativement faible avec un
cycle utile de∼ 10% (soit∼ 1000 heures par an). Deux types de détecteurs ont été développés :
les échantillonneurs spatio-temporels du front lumineux et les télescopes imageurs de la gerbe.

Échantillonneurs

Ces détecteurs ont pour objectif de faire l’échantillonnage spatio-temporel du front d’onde
de la lumière Cherenkov émis par une gerbe de particules. Dans ce but, un grand nombre de
détecteurs sont répartis sur une surface au moins aussi grande que la taille de la tâche de lumière
Cherenkov au sol. La reconstruction de la direction duγ primaire est effectuée par analyse des
temps d’arrivée et l’énergie est reconstruite à partir de laquantité de lumière Cherenkov de la
gerbe. Cette méthode conduit à des seuils en énergie relativement bas et permet un recouvrement
des expériences en satellite et au sol. À titre d’exemple, l’expérience CELESTE (Paré et collab.,
2002), reconversion d’une centrale solaire en détecteur delumière Cherenkov, fonctionnait dans
la gamme 30 - 300 GeV.

Les expériences pionnières utilisant ce procédé étaient ASGAT (Goret et collab., 1993)
et Themistocle (THEMISTOCLE Collaboration et collab., 1993). Les expériences plus ré-
centes sont CELESTE (dont les prises de données se sont arrêtées en 2005), STACEE
(Hanna et collab., 2002), GRAAL (Arqueros et collab., 2002), PACT (Bose et collab., 2007) ou
encore CACTUS (Tümer et collab., 1999).
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Imageurs Cherenkov Atmosphériques

F. 2.10 –À gauche : Schéma d’un réseau de télescopes détectant le flashde lumière Cherenkov
émis par une gerbe dont le maximum de développement est à∼ 10 km d’altitude. À droite :
Schéma de principe de l’imagerie Cherenkov. L’image de la gerbe se forme dans le plan focal
du télescope. Le cercle sur la droite représente une caméra dont le centre est l’axe optique et
le cercle est la limite du champ de vue. Si unγ génère une gerbe se développant selon l’axe
optique, l’image, en forme d’ellipse, du flash de lumière Cherenkov se développe de l’intérieur
vers l’extérieur dans la caméra. Par ailleurs, l’axe de symétrie de l’image passe par le centre
de la caméra.

Les imageurs Cherenkov atmosphériques se proposent de détecter l’image de la gerbe grâce
à des détecteurs photosensibles au foyer d’un ou plusieurs grands télescopes (de l’ordre de
100 m2) par le biais de la lumière Cherenkov qu’elles émettent, comme le montre la figure 2.10.
Ce procédé permet d’avoir une surface effective de l’ordre de 105 m2 à 1 TeV. Les premiers ré-
sultats obtenus par cette technique sont relativement récents, ils ont été obtenus en 1989 par l’ob-
servatoire Whipple en Arizona qui parvint à détecter la nébuleuse du Crabe (Weekes et collab.,
1989). Depuis, de grands progrès ont été faits au niveau instrumental et les expériences actuelles
sont des expériences de troisième génération qui reprennent les développements et innovations
des générations précédentes. Toutes les expériences de ce type sont situées suffisamment haut
en altitude pour diminuer l’absorption de la lumière Cherenkov par l’atmosphère.

Comme dans l’expérience CAT (Cherenkov Array at Themis, Barrau et collab., 1998), les
caméras placées au plan focal des télescopes sont finement pixellisées et possèdent une électro-
nique rapide (auGHz). Ces caractéristiques permettent à la fois de bien reconstruire la forme de
la gerbe pour une meilleure discrimination entre hadrons etrayonsγ et de s’affranchir du bruit
de fond de ciel en n’intégrant le signal que lorsque la lumière Cherenkov de la gerbe domine le
ciel.

Comme dans l’expérience HEGRA (High-Energy Gamma-Ray Astronomy, Daum et collab.,
1997), plusieurs télescopes sont utilisés afin d’observer la gerbe sous différents angles. Cette
technique dite “stéréoscopique” permet une reconstruction géométrique des paramètres de la
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F. 2.11 –Exemples d’images de gerbes atmosphériques détectées par le réseau de télescopes
H.E.S.S. À gauche est présentée une image de gerbe dont la forme est une ellipse et qui est
probablement due à un photonγ. À droite est présentée une image caractéristique générée par
une gerbe hadronique. La tâche de lumière n’est pas homogèneet présente des “grumeaux”.

gerbe. Elle offre une meilleure sensibilité ainsi qu’une meilleure reconstruction de l’énergie
et de la direction du photon primaire. Elle permet en outre d’éliminer une grande partie du
signal généré par les muons et améliore considérablement lacapacité de réjection des gerbes
hadroniques. Les télescopes quant à eux possèdent un grand champ de vue, typiquement& 3◦,
ce qui permet de contenir toute l’image de la gerbe dans les caméras.

Un exemple d’images de gerbes obtenues dans les caméras du réseau de télescopes H.E.S.S.
est présenté sur la figure 2.11 pour différents types de particules primaires. Les propriétés géo-
métriques des gerbes sont conservées dans les images obtenues à partir de la lumière Cherenkov
qu’elles émettent.

Les principales expériences actuellement en fonctionnement sont les expériences H.E.S.S.
(High Energy Stereoscopic System, Bernlöhr et collab., 2003), VERITAS (Very Energetic Ra-
diation Imaging Telescope Array, Weekes et collab., 2002; Holder et collab., 2006) et MA-
GIC (Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov telescope, Baixeras et collab., 2004;
Albert et collab., 2008) dont les caractéristiques sont indiquées dans le tableau 2.2 (voir figure
2.12). Le détecteur H.E.S.S., outil d’étude de cette thèse,sera présenté plus en détails par la
suite. Il est intéressant de noter que ces expériences sont situées dans les deux hémisphères, ce
qui offre une couverture complète du ciel dans le domaine du TeV.

Par ailleurs, le futur de la discipline est d’ores et déjà en préparation. Courant 2012, l’ajout
d’un cinquième télescope de 28 mètres de diamètre au centre du réseau H.E.S.S. (H.E.S.S.-
II), devrait abaisser significativement le seuil en énergiedu système à∼ 50 GeV. À plus long
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F. 2.12 –Photographies des principales expériences d’imagerie de l’effet Cherenkov des
gerbes atmosphériques. De gauche à droite et de haut en bas : deux des quatre télescopes
de l’expérience H.E.S.S., MAGIC et VERITAS.

F. 2.13 –Une des configurations possibles des télescopes pour l’observatoire CTA.

terme, l’observatoire CTA (Cherenkov Telescope Array2) devrait permettre d’étendre la gamme
en énergie de 10 GeV à 100 TeV, d’améliorer la résolution en énergie, la résolution angulaire
et la sensibilité par le biais d’un réseau de plus de 50 télescopes imageurs à effet Cherenkov.
La configuration du réseau est encore à l’étude mais les grandes lignes sont déjà dégagées. Le
cœur du réseau comprendra un ensemble de quelques grands télescopes (∼ 4 du type H.E.S.S.-II

2http://www.cta-observatory.org

http://www.cta-observatory.org
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Instrument Site
Alt.

NTel
STel STot Npix

CdV ES

(m) (m2) (m2) (◦) (TeV)

H.E.S.S. Namibie (S) 1800 4 107 428 960 5 0,1
VERITAS Mont Hopkins (N) 1275 4 106 424 299 3,5 0,1
MAGIC La Palma (N) 2225 2 234 468 574 3,5 0,06

Whipple Mont Hopkins (N) 2300 1 75 75 379 2,3 0,3
HEGRA La Palma (N) 2200 5 9 43 271 4,3 0,5

CAT Targassone (N) 1650 1 18 18 600 4,8 0,25

T. 2.2 –Tableau comparatif des différents imageurs Cherenkov au sol. Les trois dernières
lignes donnent les caractéristiques des détecteurs majeurs de deuxième génération. La première
colonne indique le nom de l’expérience, la deuxième indiquele lieu avec l’hémisphère précisé
entre parenthèses et la troisième donne l’altitude. La quatrième colonne indique le nombre de
télescopes du réseau. La surface réfléchissante par télescope et pour tout le réseau est indiquée
respectivement dans la cinquième et la sixième colonne. La septième colonne indique le nombre
de pixels dans les caméras. La huitième donne la taille angulaire du champ de vue obtenu.
Enfin, la dernière colonne indique le seuil en énergie.

ou MAGIC) pour la détection des gerbes de basse énergie. Autour de ce cœur seront disposés
de nombreux télescopes de taille moyenne (de type H.E.S.S. ou VERITAS) afin d’améliorer la
sensibilité et la reconstruction en énergie. Enfin, un champde petits télescopes viendra complé-
ter le réseau pour augmenter la surface effective et donner accès aux rares gerbes de très haute
énergie. Un schéma d’une telle configuration est présenté sur la figure 2.13.

2.4.2.4 Détecteurs de particules

Les détecteurs de particules détectent directement les particules de la gerbe. Un exemple de
ce type de détecteurs est donné par l’expérience MILAGRO près de Los Alamos aux États-Unis
(Atkins et collab., 2004). Cette expérience consiste en un bassin rempli d’eau. Il est équipé de
photomultiplicateurs afin de détecter la lumière Cherenkovémise par les particules chargées
le traversant. Pour parvenir à détecter directement suffisamment de particules secondaires des
gerbes, il est nécessaire de placer les détecteurs suffisamment haut en altitude. Cela entraîne
également un seuil en énergie assez élevé (1 à 10 TeV contre 50à 100 GeV pour les imageurs
Cherenkov atmosphériques). Par ailleurs, ce type de détecteurs a l’avantage de pouvoir fonc-
tionner de jour comme de nuit avec un cycle utile de∼ 90% et leur champ de vue est beaucoup
plus important (1 sr contre 10−2 sr pour les télescopes imageurs de l’effet Cherenkov). Cepen-
dant, la réjection des hadrons est bien moins efficace, ce qui conduit à des temps d’observations
relativement long avant d’obtenir une détection significative. De même, les reconstructions en
énergie et angulaire sont médiocres (∼ 0.8◦).

L’avenir de ce type de détecteurs réside dans l’expérience HAWC (High Altitude Water
Cherenkov experiment) actuellement en construction au Mexique. Ce détecteur sera composé
d’un ensemble de 300 cuves à eau, chacune équipée de trois photomultiplicateurs. Le gain
attendu en sensibilité est de près de deux ordres de grandeur. D’autre part, ce réseau de cuves
sera placé à 4100 m d’altitude (contre 2600 m pour MILAGRO) cequi permettra d’obtenir un
seuil en énergie plus bas. Enfin, la résolution en énergie pourra être améliorée d’un facteur 2.
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Spatial Imageurs Échantillonneurs Dét. de Part.

Gamme 20 MeV - 300 GeV 100 GeV - 50 TeV 60 - 300 GeV > 1 TeV
Mode survey pointé pointé survey

Champ de Vue 2.2 sr 5◦ 0.5◦ 1 sr
Rés. angulaire 0, 1◦ (à 10 GeV) 0.07◦ 0.1◦ 0.8◦

Rés. en énergie < 10% 10-15% 50% 50%
Temps utile > 80% 10% 10% 90%

Surface efficace 1 m2 105 m2 104 m2 105 m2

T. 2.3 –Tableau comparatif des différentes techniques de détection pour l’astronomieγ.

Un comparatif des différentes techniques de détection est présenté dans le tableau 2.3.
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Nous avons vu, dans les chapitres précédents, la distribution en énergie des rayons cos-
miques. Cette distribution est caractéristique de processus non thermiques. Les mécanismes
permettant l’accélération des particules chargées ont étédécrits dans le premier chapitre tandis
que le deuxième a présenté les processus qui rendent visibles ces mécanismes. Dans ce chapitre,
nous nous attarderons sur les sources observées en rayonsγ.

La première source à avoir été détectée dans le domaineγ est l’émission diffuse du plan
Galactique par le satellite OSO-3 (Clark et collab., 1968).Il s’agit de la source la plus abondante
de photonsγ de haute énergie, elle représente près de 80% des photons détectés par le LAT.
L’interaction des rayons cosmiques avec la matière ou avec les champs de radiations présents
dans la Galaxie est à l’origine de ce rayonnement diffus de haute énergie. Avec SAS-II, COS-B
puis EGRET des sources ponctuelles ont été détectées. À la finde la mission CGRO et après 9
années de service, on en dénombrait 271 dont près de 170 sont non-identifiées (voir figure 3.1,
Hartman et collab., 1999). Le catalogue Fermi, après seulement une année de fonctionnement,
comprend 1451 sources de haute énergie (voir figure 3.2, Abdoet collab., 2010b).

41
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F. 3.1 – Catalogue des sources vues par l’instrument EGRET à bord du satellite CGRO.
Cette représentation montre tout le ciel en coordonnées Galactiques pour lesquelles le plan de
la Galaxie se trouve sur l’horizontale. Dans cette représentation, les coordonnées le long de
l’horizontale sont appelées “latitudes (l)” et les coordonnées le long de la verticale sont les
“longitudes (b)”. Le centre de la carte coïncide avec le centre galactique (l= 0 et b= 0) et les
points en l= ±180◦ coïncident avec l’anti-centre Galactique.

En ce qui concerne les très hautes énergies, la première source à avoir été détectée est la
nébuleuse du Crabe en 1989 par le télescope Whipple. En 2002,le nombre de sources au
TeV était de seulement 15 et uniquement 6 d’entre elles avaient été confirmées par une ex-
périence indépendante. Les instruments de troisième génération, H.E.S.S. en particulier, ont
permis d’accroître considérablement le nombre de sources connues. Le catalogue TeVCat1

(Wakely et Horan, 2008) recense les sources de très haute énergie. Il comptait ainsi 119 sources
au 1er Février 2011 (voir figure 3.3).

On peut distinguer deux classes de sources : les sources Galactiques, situées à l’intérieur de
la Voie Lactée, que nous présenterons dans une première partie ; et les sources dites extragalac-
tiques, plus éloignées, sur lesquelles nous reviendrons dans une seconde partie.

1http://tevcat.uchicago.edu

http://tevcat.uchicago.edu
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F. 3.2 –Premier catalogue Fermi, les différentes catégories de sources sont représentées par
différents symboles explicités sur la figure (Abdo et collab., 2010b).

F. 3.3 –Catalogue des sources au TeV telles que référencées par le catalogue TeVCat.

3.1 Sources Galactiques

En raison de sa position géographique, H.E.S.S. est le télescope le mieux placé pour détecter
les sources Galactiques dans le domaine du TeV. La majeure partie des sources Galactiques dans
ce domaine en énergie a ainsi été détectée par H.E.S.S. Le catalogue TeVCat recense ainsi 84
sources Galactiques au TeV dont 57, soit les deux tiers, ont été découvertes par H.E.S.S. La
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diversité des sources détectées est présentée dans cette section.

3.1.1 Le phénomène de supernova

Lorsqu’une étoile arrive en fin de vie, et si sa masse est suffisamment importante, il peut
se produire une explosion que l’on appelle supernova. Suivant les conditions d’évolution et
l’environnement de l’étoile, on peut distinguer deux mécanismes expliquant le phénomène de
supernova.

Les supernovæ de type Ia ou thermonucléaires correspondentà l’explosion d’une naine
blanche appartenant à un système binaire serré. La naine blanche, formée principalement de
carbone et d’oxygène, accrète progressivement de la masse de l’étoile compagnon jusqu’à une
masse proche de la masse de Chandrasekhar2. Avant que cette masse ne soit atteinte, la fusion
du carbone se déclenche donnant lieu à une explosion thermonucléaire détruisant complètement
l’étoile. Ce phénomène se produisant toujours pour une masse proche de la masse Chandrase-
khar, il induit des propriétés spectrales très similaires pour cette classe de supernovæ qui peuvent
alors être utilisées pour estimer les distances en cosmologie.

Les supernovæ de type II, Ib et Ic se produisent pour des étoiles de plus de 8 M⊙. En rai-
son de leur masse importante, ces étoiles peuvent abriter des réactions de fusion qui peuvent se
poursuivre jusqu’au fer. L’étoile possède alors une structure en couches avec les éléments les
plus lourds au centre et des éléments de plus en plus légers à mesure que l’on s’approche de
la surface où se trouve une enveloppe d’hydrogène. Lorsque le cœur de fer atteint la masse de
Chandrasekhar, la pression due à la force de gravitation l’emporte sur la pression de dégéné-
rescence des électrons. On parle d’effondrement gravitationnel et toutes les couches de l’étoile
convergent vers le centre. Cet effondrement prend fin au bout d’environ 10 ms, lorsque la densité
atteint celle de la matière nucléaire. Cet arrêt brusque provoque le rebond des couches externes
qui sont expulsées à des vitesses de l’ordre 107 m · s−1. Le cœur de fer s’est alors transformé
en une étoile principalement composée de matière nucléaireet que l’on appelleétoile à neu-
trons. L’éjection des couches externes du progéniteur constituele phénomène de supernova. Si
la masse de l’étoile à neutrons créée est supérieure à deux fois celle du soleil, la pression de
dégénérescence des fermions ne peut contrebalancer la force de gravité et il se forme un trou
noir.

3.1.2 Les vestiges de supernovæ

Qu’elle soit de type I ou II, la supernova conduit à l’éjection des couches externes de l’étoile
progénitrice, formant une onde de choc sphérique qui se propage dans le milieu interstellaire
et qui constitue le vestige de la supernova (ouSuperNova Remnant, SNRen anglais). Les par-
ticules chargées du milieu interstellaire peuvent être accélérées au niveau de ce choc par les
mécanismes de Fermi (voir partie 1.3.2) et rayonner par les processus présentés dans la partie
2.3. Les vestiges de supernovæ sont visibles en radio où ils présentent une forme caractéristique
en coquille. Cette émission radio est due aux électrons accélérés qui rayonnent par émission
synchrotron et signe la présence d’électrons de l’ordre de 10 à 100 TeV au sein de la coquille.

2Il s’agit de la masse pour laquelle la force de pression de dégénérescence électronique égale la force de
gravitation, elle vaut∼ 1.4 M⊙.
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Ces électrons fortement accélérés sont visibles de la radioaux rayons X et ils mènent égale-
ment à la production de photonsγ de très haute énergie par processus Compton inverse sur des
photons du fond diffus cosmologique.

On peut citer trois exemples caractéristiques de tels objets détectés au TeV par H.E.S.S. :
RX J1713.7-3946 (Aharonian et collab., 2006b), RX J0852.0-4622 également appelé Vela Ju-
nior (Aharonian et collab., 2005a) ou encore SN1006 (Acero et collab., 2010) dont une image
composite est présentée sur la figure 3.4.

F. 3.4 –Image composite du vestige de supernova SN 1006 qui a exploséen l’an 1006 de notre
ère. Cette supernova fut la plus brillante de l’ère historique. Elle était visible en plein jour et
son éclat, la nuit, était équivalent à celui d’un quartier delune si bien qu’il donnait une ombre
aux objets. Le reste de cette supernova de type Ia est aujourd’hui observable de la radio au TeV.
L’image présentée ici superpose des données prises en X (parle satellite Chandra, en bleu), en
optique (en jaune) et en radio (en rouge). Crédits : NASA, ESA, Zolt Levay (STScl)

Dès les années 1930 (Baade et Zwicky, 1934), l’idée que ces ondes de choc générées par
les supernovæ puissent être à l’origine de l’accélération des rayons cosmiques Galactiques est
avancée. En effet, la grande quantité d’énergie relâchée dans ces processus (typiquement∼
1051 ergs), combinée au taux de supernovæ dans la Galaxie (environ une tous les trente ans),
permettrait de maintenir le flux des rayons cosmiques dans laGalaxie si seulement∼ 10% de
cette énergie est utilisée pour l’accélération. De plus, lemécanisme de Fermi - ou sa version
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moderne, l’accélération diffusive par onde de choc - prédit des spectres en loi de puissance
relativement compatibles avec les observations.

Bien que cette hypothèse soit fort attractive et que de nombreuses indications observation-
nelles existent, il manque encore une preuve définitive de l’hypothèse des supernovæ comme
sources principales du rayonnement cosmique. Les neutrinos étant produits uniquement lors des
processus hadroniques, la détection de ces particules au niveau du choc constituerait une preuve
irréfutable de la présence de protons accélérés. Toutefois, au regard des modèles d’émission,
la sensibilité des instruments actuels ne permettrait pas une telle détection (Kappes et collab.,
2007).

Une autre classe de SNR est particulièrement intéressante dans l’optique de la recherche
des sources du rayonnement cosmique. Il s’agit des restes desupernovæ interagissant avec des
nuages moléculaires. Si des protons sont accélérés en nombre suffisant au niveau du choc, le
passage de ce choc dans un nuage moléculaire qui présente, defait, une densité de matière
importante, favorise les interactions hadroniques. On s’attend alors à une émission accrue de
photons à haute et très haute énergie. La détection d’associations SNR/nuages moléculaires
en rayonsγ est donc une indication forte de la nature hadronique des particules accélérées. De
telles sources sont effectivement détectées au TeV mais également au GeV comme par exemple :
W28 (Aharonian et collab., 2008c; Abdo et collab., 2010d) ouIC443 (Albert et collab., 2007a;
Abdo et collab., 2010g).

Les vestiges de supernovæ et les observations de ces objets àhaute énergie sont présentés
plus en détails dans le chapitre 9.

3.1.3 Nébuleuses à vent de pulsar

Pulsars

Comme cela a été mentionné précédemment, les supernovæ de type II peuvent conduire à
la formation d’une étoile à neutrons. Lors de l’effondrement de l’étoile, il y a conservation du
moment cinétique et du flux magnétique. Les étoiles à neutrons formées sont alors en rotation
rapide avec des périodes allant de quelques secondes à quelques millisecondes. Elles sont aussi
fortement magnétisées avec des champs magnétiques à leur surface de l’ordre de 108 T. Ces
champs magnétiques intenses conduisent à une émission radio collimée le long de l’axe des
pôles magnétiques. Cet axe est en général différent de l’axe de rotation conduisant à un effet
de phare. Si le cône d’émission radio balaye la Terre, l’observateur détecte une émission pulsée
en radio, on parle alors depulsars. Cette émission pulsée fut détectée accidentellement pourla
première fois en 1967 par Jocelyn Bell à Cambridge.

La figure 3.5 représente schématiquement un pulsar. L’étoile à neutrons se trouve au centre,
son axe de rotation (vertical) n’est pas aligné avec l’axe magnétique. Le cylindre de lumière
est également représenté. Il s’agit d’une surface imaginaire en co-rotation avec l’étoile située à
une distance telle que sa vitesse linéaire est égale à celle de la lumière. Les lignes de champs
magnétiques peuvent se refermer et être en co-rotation avecl’étoile à l’intérieur du cylindre de
lumière. Au-delà du cylindre de lumière, les lignes de champs ne peuvent se refermer. Des par-
ticules arrachées à la surface de l’étoile et accélérées dans différentes zones suivant les modèles
peuvent alors s’échapper.
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F. 3.5 –Schéma d’un pulsar.

Plusieurs modèles peuvent expliquer l’accélération des particules chargées à la surface des
pulsars les rendant visibles de la radio aux rayons X et même en rayonsγ de haute énergie.
Ces différents modèles prédisent la formation de cavités accélératrices à différents endroits de
la magnétosphère du pulsar. Ces cavités présentent un déficit de charges qui génère un champ
électrique important permettant d’accélérer les particules chargées, principalement leptoniques
(électrons-positrons).

Ainsi, le modèle de la calotte polaire (oupolar gap) ou le modèle de la cavité en fente
(ou slot gap) prédisent que l’accélération des particules se fait dans une région proche de la
surface de l’étoile et des pôles magnétiques (Sturrock, 1971; Arons et Scharlemann, 1979), tan-
dis que le modèle de la cavité externe (ououter gap) prédit une accélération dans des régions
plus éloignées de l’étoile, entre le cylindre de lumière et la dernière ligne de champ fermée
(Cheng et collab., 1986).

Plus de 1800 pulsars ont à ce jour été détectés, la plupart dans le domaine radio3. Le nombre
de pulsars dans la Galaxie doit toutefois être plus important car on ne peut les détecter que
lorsque le jet est dirigé vers l’observateur. À plus haute énergie, EGRET a détecté 6 pulsars.
Plus récemment, le LAT de Fermi a détecté plus de 50 pulsars dans le domaine du GeV. Ces
détections ont été en partie possibles grâce aux éphémérides produits par les télescopes du
domaine radio. Cependant, 16 pulsars, dont l’émission dansles autres longueurs d’onde n’avait
jamais été mise en évidence, ont pu être détectés par une recherche d’émission pulsée à l’aveugle
(Abdo et collab., 2010i).

Les résultats des observations des pulsars par le LAT permettent notamment de contraindre
les modèles d’émission et favoriseraient les modèles de type cavité externe. Par ailleurs, l’émis-
sion pulsée en rayonsγ présente dans la plupart des cas une coupure en énergie autour du GeV,

3Voir par exemple le catalogue ATNFhttp://www.atnf.csiro.au/people/pulsar/psrcat/

http://www.atnf.csiro.au/people/pulsar/psrcat/
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rendant la détection de cette émission à plus haute énergie très difficile. Seule l’émission pulsée
de très haute énergie du Crabe a pu être détectée par le télescope Cherenkov au sol MAGIC avec
un système de déclenchement spécialement adapté pour cetteétude (Albert et collab., 2008).

Nébuleuses à vent de Pulsars

Les particules qui s’échappent du cylindre de lumière constituent ce que l’on appelle le vent
du pulsar. La vitesse à laquelle le pulsar perd de l’énergie permet de caractériser la puissance
dissipée dans le vent :

Ė = 4π2I
Ṗ
P3

(3.1)

où P et Ṗ sont respectivement la période de rotation du pulsar et sa dérivée et I est son
moment d’inertie. Cette perte d’énergie se fait via l’émission d’un vent de particules chargées
(principalement des électrons et des positrons). Sa période de rotation s’en trouve augmentée
au cours de son évolution et l’énergie injectée dans le vent est de moins en moins importante.
Ce vent peut interagir avec les restes de l’explosion de la supernova qui a donné naissance
à l’étoile à neutrons (Kennel et Coroniti, 1984), formant une onde de choc stationnaire (voir
figure 3.6). Cette onde de choc est le siège de mécanismes d’accélération de Fermi du premier
ordre où les électrons et positrons peuvent être accélérés jusqu’à des énergies de l’ordre de la
centaine de TeV. L’étoile à neutron se trouve alors au centred’une nébuleuse synchrotron qu’elle
alimente, les électrons rayonnant principalement via ce processus de la radio aux rayons X durs.
Ces nébuleuses synchrotrons sont également émettrices de photons au TeV grâce au processus
d’auto-comptonisation (ouSynchro-Self-Compton, SSC). Dans ce processus, les électrons de
haute énergie produisent des photons de haute énergie par diffusion Compton inverse sur les
photons synchrotrons qu’ils ont eux-mêmes émis.

Les sources de ce type sont en général désignées par le terme “plérions” ou “nébuleuses à
vent de pulsar” (Pulsar Wind Nebulae, PWN). La nébuleuse du Crabe est l’archétype de cette
catégorie de source. Il s’agit de la première et de la plus brillante source stable détectée au TeV.
Étant visible depuis les deux hémisphères, elle est considérée comme la chandelle standard de
l’astronomieγ. Il a été récemment observé dans le domaine du GeV des sursauts d’émission de
la part de cette source (Tavani, 2011). Toutefois, des observations concomitantes au TeV n’ont
pas révélées de variabilité dans ce domaine en énergie.

Environ la moitié des sources détectées (et identifiées) parH.E.S.S. dans le plan Galac-
tique sont des nébuleuses à vent de pulsar. On peut distinguer deux catégories de sources.
Les nébuleuses à vent de pulsar associées à un pulsar jeune etcelles associées à un pul-
sar plus évolué. Les premières sont caractérisées par une morphologie compacte. Elles appa-
raissent comme ponctuelle ou faiblement étendue et sont centrées sur le pulsar. C’est le cas de
la nébuleuse du Crabe (Aharonian et collab., 2006f) mais également des nébuleuses associées
aux pulsars issus des supernovæ SNR G0.9+0.1 (Aharonian et collab., 2005e), SNR G21.5-0.9
(H. E. S. S. Collaboration: A. Djannati-Atai et collab., 2007), Kes 75 (Terrier et collab., 2008)
ou encore MSH 15-52 (Aharonian et collab., 2005b).

À l’inverse, les nébuleuses plus évoluées présentent des morphologies plus complexes,
l’émission au TeV apparaît étendue et le pulsar peut être décalé par rapport à la position du
barycentre de l’émission. Ce décalage peut être expliqué par une asymétrie du choc en retour
de la supernova qui écrase la nébuleuse d’un coté (Blondin etcollab., 2001). Pour la nébuleuse
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F. 3.6 –Schéma d’une nébuleuse à vent de pulsar.

F. 3.7 – Carte d’excès en photonsγ obtenue par H.E.S.S. de la source HESS J1825-137.
La position du pulsar PSR B1823-13, associée à l’émission observée, est représentée par un
triangle blanc tandis que le barycentre de l’émission de très haute énergie est représenté par
un point noir.
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F. 3.8 –Indice spectral et brillance de surface (intégrée entre 0.25 et 10 TeV) en fonction de
la distance au pulsar.

HESS J1825-137 (Aharonian et collab., 2006e) notamment, onconstate également une dépen-
dance du spectre en énergie en fonction de la distance au pulsar (voir figures 3.7 et 3.8). L’indice
spectral augmente à mesure que l’on s’éloigne du pulsar. Cette particularité a permis d’identifier
cet objet comme étant de type PWN et constitue une indicationforte du caractère leptonique de
l’émission.

Les électrons qui émettent dans le domaine du TeV par diffusion Compton inverse sont en
général moins énergétiques que les électrons qui rayonnentpar synchrotron en X. Les caracté-
ristiques morphologiques de cet objet peuvent donc être comprises de la manière suivante : lors
de son déplacement, le pulsar émet des électrons de haute énergie qui rayonnent principalement
en X. Les électrons refroidissant, l’émission en X s’affaiblit tandis que l’émission Compton
inverse au TeV devient prédominante.

Il y a en quelques sortes un délai entre l’apparition de l’émission au TeV et le moment où les
électrons s’échappent du pulsar. Ces derniers s’éloignantdu lieu de leur émission (le pulsar) par
diffusion, un décalage spatial est naturellement attendu entrel’émission au TeV et celle dans le
domaine des rayons X.

3.1.4 Systèmes binaires

Un système binaire est un système au sein duquel deux étoilesorbitent l’une autour de
l’autre. On estime à près de 70% le nombre d’étoiles dans notre galaxie appartenant à des
systèmes binaires ou plus. Lorsque l’un des constituants est un objet compact, le système peut
émettre du rayonnement X ou mêmeγ. On parle alors de binaires X ou binairesγ. De tels
systèmes sont constitués d’un objet compact (un trou noir ouune étoile à neutrons) et d’une
étoile massive que l’on appelle étoile compagnon.

Pour les systèmes binaires compacts, il existe deux principaux scénarios d’émission de pho-
tonsγ à haute et très haute énergie. Soit le système est constitué d’un trou noir de masse stellaire,
accrétant la matière de l’étoile avec production de jets de particules relativistes (voir figure 3.9).
Ces systèmes sont appelés microquasars en raison de leur similitude avec les quasars (présentés
dans la suite). Soit l’objet compact est une étoile à neutrons et le modèle le plus pertinent est
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de type plérion où le vent du pulsar interagit avec celui de l’étoile massive, créant une onde de
choc stationnaire au sein de laquelle les particules sont accélérées.

F. 3.9 –Diagramme schématique de la configuration possible des jetsde particules émis par
un microquasar.

Dans les deux cas, il peut alors y avoir production de photonsde haute ou très haute éner-
gie par diffusion Compton inverse des particules accélérées sur le champ de photons dense de
l’étoile compagnon. En outre, les phénomènes d’absorptionpeuvent également jouer un rôle
important en fonction de la position relative des deux objets. En raison de la nature de ces ob-
jets, on attend une émission éventuellement modulée à la période du système. Cette périodicité
donne des indices importants sur la nature des particules accélérées, sur le lieu de l’accélération
au sein du système ainsi que sur les processus d’émission à l’œuvre.

Le premier système binaire à avoir été détecté à très haute énergie est LS 5039
(Aharonian et collab., 2005d). La géométrie de ce système est schématisée sur la figure 3.10. Ce
système binaire pour lequel la nature de l’objet compact n’est pas connue, présente une variabi-
lité significative avec une période de 3.9078± 0.0015 jours compatible avec la période orbitale
du système (Casares et collab., 2005, voir figure 3.11). Par ailleurs, cet objet est détecté au GeV,
où l’émission est également modulée à la période orbitale, mais anti-corrélée avec l’émission
au TeV (Abdo et collab., 2009g). Ces observations, préditespar les modèles de type leptonique
(par exemple, Dubus et collab., 2008), résultent d’une compétition entre l’absorption par les
photons de l’étoile et l’émission Compton inverse. Lorsquel’objet compact est à la conjonction
supérieure (c’est-à-dire derrière l’étoile massive par rapport à l’observateur), les collisions entre
les électrons accélérés et les photons de l’étoile sont les plus efficaces, ainsi l’émission est maxi-
mum mais elle est absorbée au TeV alors qu’elle ne l’est pas auGeV. On observe également une
modulation des spectres qui peut s’expliquer par ce type de scénarios (voir figure 3.11).

En plus de LS 5039, le catalogue des systèmes binaires détectés au TeV comprend trois
objets : LSI+ 61◦303 (Albert et collab., 2006), PSR B1259-63 (Aharonian et collab., 2005c) et
plus récemment l’objet HESS J0632+057 (Aharonian et collab., 2007d; Hinton et collab., 2009)
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F. 3.10 –Schéma de la géométrie du système binaire LS 5039. Les configurations particu-
lières du système sont représentées en fonction de leurs phases. Ainsi, on trouve le périastre et
l’apoastre. À la conjonction inférieure l’objet compact est aligné entre l’étoile et l’observateur.
La conjonction supérieure correspond quant à elle au cas où l’objet compact est situé derrière
l’étoile. On note également sur ce schéma la représentationde l’absorption possible des pho-
tons de très haute énergie par création de paires avec les photons d’énergie hνǫ de l’étoile.
Cette figure est tirée de (Aharonian et collab., 2006a)

dont la détection par H.E.S.S. a déclenché des observationsdans les autres longueurs d’onde a
pu être ajouté à la liste.

LS 5039 (Abdo et collab., 2009g), LSI+ 61◦303 (Abdo et collab., 2009c) et PSR B1259-
63 (Abdo et collab., 2011a) ont également été détectés au GeV. Fermi et AGILE ont an-
noncé la détection d’une émission modulée à la période orbitale du microquasar Cygnus X-3
(Fermi LAT Collaboration et collab., 2009; Tavani et collab., 2009a).

3.1.5 Amas d’étoiles massives et vents stellaires

Certains amas d’étoiles peuvent contenir un nombre important d’étoiles massives dans un
volume restreint. Ils peuvent alors abriter des restes de supernovæ ainsi que des nébuleuses à
vents de pulsar. Ils sont donc de bons candidats pour être dessources détectables aux très hautes
énergies.

De plus, les étoiles massives présentent des vents de particules importants qui peuvent don-
ner lieu à des processus d’accélération des particules chargées différents de ceux à l’œuvre dans
les objets présentés précédemment. Les étoiles massives peuvent se trouver dans des systèmes
multiples et l’interaction de leurs vents crée un choc au sein duquel les particules peuvent être
accélérées (voir par exemple Bednarek, 2005). Un tel regroupement d’étoiles massives peut éga-
lement donner lieu à des effets collectifs de vents stellaires capables d’accélérer les particules
(voir par exemple Parizot et collab., 2004).
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F. 3.11 –Courbe de lumière mesurée par H.E.S.S. (au-delà de 1 TeV, àgauche) et Fermi (entre
0,1 et 10 GeV, en haut sur la figure de droite) en fonction de la phase orbitale. Afin de mieux
voir la modulation, les données ont été répétées sur deux périodes. La courbe en bas sur la
figure de droite présente le rapport du flux détecté par Fermi,entre 1 et 100 GeV et entre 0,1
et 1 GeV, en fonction de la phase orbitale. Notons que, prochede la conjonction supérieure,
le flux est maximal au GeV car, d’une part, le processus Compton inverse est plus efficace
pour les collisions frontales et, d’autre part, car dans ce domaine les photons ne subissent
pas l’absorption par les photons de l’étoile massive. Cetteabsorption est responsable de la
diminution du flux observée à la même phase au TeV.

Deux amas d’étoiles massives ont été détectés par H.E.S.S. :Westerlund 1 (Ohm et collab.,
2009a) et Westerlund 2 (Aharonian et collab., 2007b; HESS Collaboration et collab., 2011a).
Westerlund 1 est l’amas le plus massif de la galaxie, il contient pas moins de 24 étoiles Wolf-
Rayet dont plus des deux tiers sont dans des systèmes binaires (Groh et collab., 2006). Il contient
également des étoiles bleues et des géantes rouges. Ces conditions favorisent fortement les
scénarios de type effets collectifs.

L’émissionγ en direction de Westerlund 2 pourrait trouver son origine dans les chocs entre
les vents stellaires du système binaire WR20a. Cependant, le satellite Fermi a découvert deux
pulsars brillants coïncidents avec l’émission au TeV dans cette région (Abdo et collab., 2009a)
ce qui ferait plutôt penser à des mécanismes plus classiquesdu type PWN.

Par ailleurs, une émission au GeV en direction d’Eta Carina aété détectée par le satellite
Fermi (Abdo et collab., 2010c). Ce système binaire contientune étoile de 100 à 150M⊙ et
une étoile compagnon de∼ 30 M⊙ dont les vents en interaction pourraient être à l’origine
de l’émission à haute énergie. Toutefois, cette détection n’est pas encore clairement associée
à Eta Carina car les données ne présentent pas encore la variabilité de l’ordre de 5 ans que
l’on observe dans les autres longueurs d’onde. Les observations à plus long terme devraient
permettre de confirmer ou d’infirmer l’association entre la source Fermi et Eta Carina.
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3.1.6 Les émissions diffuses

On observe, notamment à haute énergie, une émission diffuse le long du plan Galactique.
Cette émission peut tirer son origine de plusieurs processus. Les rayons cosmiques se propagent
dans la Galaxie et interagissent avec le gaz constituant le milieu interstellaire. Il y a alors pro-
duction deπ0 qui se désintègrent en photonsγ. Les leptons du rayonnement cosmique peuvent
également interagir avec la matière du milieu interstellaire pour produire desγ par Bremss-
trahlung. Ces leptons peuvent par ailleurs produire des photons de haute voire de très haute
énergie par diffusion Compton inverse sur les champs de radiation qui baignent le milieu in-
terstellaire. Grâce à son grand champ de vue, l’expérience MILAGRO a ainsi pu mettre en
évidence une émission diffuse d’une énergie moyenne de 15 TeV le long du plan Galactique
(Abdo et collab., 2008). L’observation et la compréhensionde cette émission diffuse permet de
poser des contraintes sur la densité de rayons cosmiques mais également d’affiner les modèles
de propagation des particules chargées dans la Galaxie.

F. 3.12 –Carte d’émission de photonsγ de très haute énergie obtenue par H.E.S.S. dans la
région du centre galactique, avant (en haut) et après (en bas) soustraction des sources ponc-
tuelles. Les contours blancs sur la carte du bas indiquent ladensité du gaz moléculaire.

L’émission en provenance des nuages moléculaires constitue une autre source d’émission
diffuse. Ces nuages sont des régions du milieu interstellaire oùla densité est fortement accrue :
ils peuvent avoir des tailles de l’ordre de 1 à 100 parsecs pour des masses de 103 à 106 M⊙.
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En raison de ces fortes densités, si une source de rayons cosmiques se trouve à proximité, ils
pourront rayonner par les processus décrits plus haut. H.E.S.S. a ainsi détecté, dans la région du
centre Galactique, une émission au TeV fortement corrélée avec la densité de matière comme
l’atteste la figure 3.12 (Aharonian et collab., 2006d). L’expérience MILAGRO a également dé-
tecté ce genre d’émission dans la région du Cygne (Abdo et collab., 2007).

3.1.7 Les sources non identifiées

Tout comme dans le domaineγ de haute énergie, environ un tiers des sources du plan Galac-
tique au TeV n’est pas identifié. Le catalogue des sources non-identifiées de H.E.S.S. a été établi
par Aharonian et collab. (2008e) et mis à jour par Tibolla et collab. (2009). Pour ces sources,
aucune contrepartie évidente n’est détectée dans les autres longueurs d’onde. Cependant, les
observations au TeV peuvent déclencher des observations plus approfondies dans les autres
gammes en énergie. Pour la source HESS J1813-178 par exemple, une émission dans le do-
maine des rayons X a pu être détectée et a permis d’identifier cette source comme étant une
nébuleuse à vent de pulsar (Helfand et collab., 2007).

Il est intéressant de noter que, comme les autres sources du plan Galactique, la majorité
de ces sources présente une extension significative. Par ailleurs, leur distribution spatiale est
similaire à celle des autres sources du plan. Ainsi Gallant (2007), ou encore de Jager et collab.
(2009), suggèrent que ces sources pourraient être associées à des nébuleuses à vent de pul-
sar plutôt âgées. Une autre possibilité suggère que les sources non-identifiées puissent être
des nuages moléculaires illuminés par des rayons cosmiquesprovenant d’une source proche
(Aharonian et Atoyan, 1996; Gabici et collab., 2009).

Il n’est toutefois pas impossible que ces objets non-identifiés représentent une nouvelle
classe de sources.

3.2 Les sources extragalactiques

3.2.1 Les noyaux actifs de galaxies

Les noyaux actifs de galaxies (ouAGN pourActive Galactic Nuclei) représentent la grande
majorité des sources extragalactiques du domaineγ de très haute énergie et sont observés de la
radio jusqu’au TeV.

On appelle galaxie active une galaxie qui contient un noyauxactif, c’est-à-dire un trou noir
supermassif (∼ 106−9 M⊙) entouré d’un disque d’accrétion plus lumineux que la galaxie hôte.
On estime à∼ 10% la proportion de galaxies abritant un noyau actif. Pour certaines d’entre
elles, des jets relativistes bipolaires de matière peuventse former et présenter une forte émis-
sion radio sur de très grandes distances. La visibilité et l’intensité des émissions sur tout le
spectre électromagnétique est fortement dépendant de l’orientation du noyau actif par rapport
à l’observateur. Ainsi, au gré des observations et des découvertes, les astronomes ont identi-
fié de nombreuses classes d’AGN mais il semble fort probable que toutes ces classes puissent
être unifiées et qu’elles ne soient que plusieurs facettes d’un même objet. Sur la figure 3.13
est représenté un schéma d’un noyau actif de galaxie, vu en coupe et sur lequel le trou noir, le
disque d’accrétion et le jet notamment sont représentés. Les différentes classes de noyaux actifs
de galaxies observés sont décrites en fonction de l’angle entre la direction de la ligne de visée
et de celle des jets. Par exemple, si le jet relativiste formeun angle petit par rapport à la ligne
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de visée (. 10◦), l’émission dans les jets est amplifiée par effet Doppler et on parle alors de
blazars. Les blazars constituent la grande majorité des AGNvus au TeV, on en dénombre près
d’une trentaine répartis uniformément sur le ciel (voir catalogue TeVCat).

F. 3.13 –Schéma d’un noyau actif de galaxie. Le trou noir est visible au centre, entouré
du disque d’accrétion. Les jets relativistes sont également représentés. Les différentes classes
d’AGN sont indiquées en fonction de l’angle d’observation.Cette figure a été produite par H.E.
Smith.

Ces objets peuvent présenter de fortes variabilités de leurs flux sur des échelles de temps
qui peuvent aller de l’année à la minute. Cette rapide variabilité permet, par causalité, de re-
monter à la taille caractéristique de la zone émettrice qui est alors de l’ordre du rayon de
Schwarzschild. H.E.S.S. a observé un tel sursaut d’activité de la part du blazar PKS 2155-304
(Aharonian et collab., 2007a) en 2006. Le flux a atteint plus de 10 fois celui de la nébuleuse
du Crabe. En outre, les variations de flux lors de tels sursauts sont également observés dans les
autres longueurs d’onde. Les campagnes d’observation simultanées dans plusieurs bandes en
énergie sont capitales et permettent de poser des contraintes sur les modèles d’émission.

Les noyaux actifs de galaxies étant situés à des distances cosmologiques, leur émission
dans le domaine du TeV est fortement absorbée par création depaires par le fond diffus ex-
tragalactique (Extragalactic Background Light, EBL). Cette propriété, qui limite la visibilité
des objets les plus éloignés, permet néanmoins de placer deslimites supérieures sur l’intensité
de l’EBL (Aharonian et collab., 2006c). Ces contraintes placées par les télescopes Cherenkov
combinées aux limites posées dans d’autres longueurs d’onde, notamment par le satellite Spit-
zer, contraignent fortement l’intensité de l’EBL (Dole et collab., 2006). À l’inverse, si on estime
que les modèles d’EBL sont corrects, il est alors possible deremonter au spectre intrinsèque de
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la source. La figure 3.14 montre le résultat de l’une de ces estimations (Franceschini et collab.,
2008).

F. 3.14 –Absorption des photonsγ émis par le blazar 1ES1101-232 par création de paires sur
le fond diffus extragalactique. La figure du haut représente la correction spectrale à apporter
en fonction de l’énergie pour corriger l’absorption par l’EBL. La figure du bas représente le
spectre observé (carrés noirs vides) et le spectre corrigé (carrés rouges). Les indices spectraux
intrinsèques ajustés,Γintrinsic, correspondent au parties de basse et haute énergie du spectre.

D’autre part, le satellite Fermi a détecté plus de 700 noyauxactifs de galaxies
(Abdo et collab., 2010h) et l’absorption est bien moins importante à ces énergies. Connaissant
les spectres dans le domaine du GeV, l’intensité de l’EBL et la distance de ces objets (ce qui
n’est pas toujours le cas) il est possible de prédire le spectre au TeV et d’optimiser ou d’orienter
les observations des télescopes Cherenkov pour la détection de nouveaux AGN dans ce domaine
en énergie (Abdo et collab., 2009e).

3.2.2 Les galaxies à sursaut de formation d’étoiles

Les galaxies à sursaut de formation d’étoiles (ouStarburst Galaxies) sont des galaxies où le
taux de formation d’étoiles est très supérieur (d’un facteur ∼ 100) aux taux rencontrés dans la
majeure partie des galaxies. Celles-ci sont caractériséespar un taux de supernovæ et une densité
de gaz très importants.

Si les rayons cosmiques sont accélérés par les chocs dus aux restes de supernovæ, alors, dans
le cas des galaxies à sursaut de formation d’étoiles, la densité de rayons cosmiques doit être
bien plus grande que dans les galaxies comme la voie lactée. La densité de gaz étant également
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F. 3.15 –Carte d’excès en photonsγ obtenue par H.E.S.S. pour la galaxie à sursaut de for-
mation d’étoiles NGC253. Les contours blancs représententles limites de la galaxie, visible
en optique. La région d’émission est significativement pluspetite et centrée sur la région de
formation d’étoiles.

fortement accrue dans ces objets, les interactions hadroniques sont fortement favorisées et une
émission dans le domaine du GeV et du TeV est attendue.

H.E.S.S. a ainsi détecté une source ponctuelle coïncidenteavec la région de formation
d’étoiles dans la galaxie NGC 253 (Acero et collab., 2009) dont l’image est présentée sur la
figure 3.15. Par ailleurs, VERITAS a détecté une émission au TeV en direction d’un objet du
même type : M82 (VERITAS Collaboration et collab., 2009). Dans le domaine du GeV, le satel-
lite Fermi a détecté une émission significative en directionde ces deux objets (Abdo et collab.,
2010a). De plus, les observations au GeV montrent une corrélation, pour le Voie Lactée, le
Grand Nuage de Magellan, NGC 253 et M82 entre la luminosité etle taux de supernovæ mul-
tiplié par la masse du gaz (voir figure 3.16). Ce résultat suggère que la production des rayons
cosmiques est associée aux étoiles massives ou à leurs vestiges.

3.2.3 Les sursautsγ

Les sursautsγ (ou Gamma Ray Bursts, GRB) sont des émissions intenses et très brèves (de
quelques millisecondes à quelques centaines de secondes) de photonsγ de basse énergie. Ils
sont généralement suivis d’une émission rémanente pouvantdurer plusieurs semaines.

Ces événements ont été découverts par hasard en 1967 par des sondes américaines VELA
(Klebesadel et collab., 1973). L’expérience BATSE, à bord du satellite CGRO, a montré que
la distribution de ces sursauts sont isotropes sur le ciel (voir figure 3.17). L’expérience Beppo-
SAX a prouvé l’origine extragalactique de ces événements enmesurant la distance de ces objets



3.2. LES SOURCES EXTRAGALACTIQUES 59

F. 3.16 –Corrélation observée entre la luminositéγ à haute énergie et le taux de supernovæ
multiplié par la masse du gaz pour la Voie Lactée, le Grand Nuage de Magellan et les deux
galaxies à sursaut de formation d’étoiles NGC253 et M82.

grâce à leur émission rémanante dans le domaine des rayons X ou en parvenant à les associer à
des galaxies détectées en optique.

On peut distinguer deux types de sursautsγ, chacun correspondant à un processus diffé-
rent. Les sursauts “courts”, qui durent moins de 2s, seraient associés à la coalescence d’objets
compacts (naine blanche ou étoile à neutrons) au sein d’un système binaire (Eichler et collab.,
1989). Les sursauts “longs”, qui peuvent durer quelques minutes, seraient associés au phéno-
mène d’hypernova (ou collapsar) (Paczynski, 1998). Une hypernova est l’effondrement gravi-
tationnel d’une étoile supermassive (& 30 M⊙). Des jets relativistes de plasma se forment alors
le long de l’axe de rotation de l’étoile progénitrice dans lesquels les particules peuvent être
accélérées et être responsables de l’émission non-thermique observée.

Aucun GRB n’a été jusqu’à présent détecté aux très hautes énergies. Par contre, le LAT
de Fermi a détecté l’émission (supérieure à 100 MeV) de plus d’une dizaine d’entre eux, en
particulier un photon en provenance de l’émission rémanante du GRB 090902B d’énergieE =
33.4+2.7

−3.5 GeV (Abdo et collab., 2009d).
Les GRB sont également de bons candidats pour les sources desrayons cosmiques d’ultra-

haute énergie (Dermer, 2007).
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F. 3.17 –Distribution sur le ciel des 2704 sursautsγ observés par le détecteur BATSE.
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L’expérience H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System, système stéréoscopique de haute
énergie) est un réseau de quatre télescopes dédié à l’astronomieγ de très haute énergie entre
100 GeV et 100 TeV (voir figure 4.1). Les télescopes collectent la lumière Cherenkov émise
lors du développement des gerbes de particules initiées parles photonsγ de très haute éner-
gie. La lumière collectée est ensuite enregistrée par les photo-détecteurs placés à la focale des
télescopes.

Le réseau de télescopes H.E.S.S. est le fruit d’une collaboration entre 35 institutions répar-
ties dans 12 pays. Le premier télescope est opérationnel depuis 2001 et le système complet est
pleinement opérationnel depuis le début de l’année 2004.
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F. 4.1 –Vue aérienne du réseau de télescopes H.E.S.S. situé à 1800 m d’altitude en Namibie
dans la région des Monts Khomas. Les télescopes sont placés aux sommets d’un carré de 120
m de coté dont l’une des diagonale est orientée suivant la direction nord-sud.

4.1 Le site

H.E.S.S. est situé à 1800 m d’altitude dans la région des Monts Khomas en Namibie
(23◦16′18.4′′ Est, 16◦30′00.8′′ Sud). Plusieurs raisons expliquent le choix de ce lieu. Tout
d’abord, la situation géographique, proche du tropique du Capricorne, permet d’observer une
grande partie du plan Galactique où la densité de sources estla plus importante (voir figure
4.2). Ensuite, le site se trouve loin de toute grande ville etdonc de toute pollution lumineuse. Le
climat dans cette région est semi-désertique, ce qui garantit à la fois un ciel peu nuageux et une
faible humidité. L’altitude élevée permet de se rapprocherdu maximum de développement des
gerbes et de réduire l’absorption de la lumière Cherenkov. Enfin, cette région se caractérise par
un champ magnétique relativement faible (0.2 Gauss) en raison de l’anomalie magnétique de
l’Atlantique sud. Cela a l’avantage de réduire les déviations des particules chargées des gerbes
et permet une meilleure reconstruction des photons incidents.

4.1.1 Disposition des télescopes

Les quatre télescopes sont disposés aux coins d’un carré de 120 m de côté dont l’une des
diagonale est orientée suivant la direction nord-sud (voirfigure 4.1). Deux effets entrent en
compétition pour le choix de la distance entre les télescopes. Plus cette distance est importante,
meilleure est la vision stéréoscopique des gerbes. Or, la probabilité que plusieurs télescopes
détectent la lumière émise par une même gerbe est d’autant plus grande que les télescopes
sont proches. La distance choisie pour l’expérience H.E.S.S. est par conséquent le meilleur
compromis entre ces deux effets qui maximise la sensibilité à l’énergie de seuil du système
(∼ 100 GeV).

4.1.2 Instruments complémentaires

Le site de l’expérience est équipé de plusieurs instrumentssecondaires pour le contrôle de la
qualité de l’atmosphère. Chaque télescope est équipé d’un radiomètre infrarouge pour mesurer
le taux d’humidité et la température jusqu’à une altitude dedix kilomètres environ pendant les
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F. 4.2 –Carte de la voûte céleste en coordonnées Galactiques. La région magenta représente
la partie du ciel visible par H.E.S.S. avec un angle zénithalinférieur à30◦. En échelle de cou-
leurs est représenté une vue du ciel par le télescope Fermi. La position géographique de H.E.S.S.
lui permet d’observer le centre Galactique ainsi qu’une grande partie du plan Galactique. Cette
carte est tirée du site TeVCat (Wakely et Horan, 2008)

prises de données dans la direction de pointé. Les conditions météorologiques sont également
contrôlées par des capteurs au sol qui mesurent la température, la pression, le taux d’humidité
ainsi que la vitesse et la direction du vent. Un transmetteurpermet de mesurer la transparence
des basses couches d’atmosphère sur∼ 500 mètres d’altitude. La lumière transmise par des
LEDs installées sur le plateau du Gamsberg (à∼ 30 kilomètre du site et 500 mètres plus haut)
est mesurée par un récepteur sur le site. Un radiomètre infrarouge au sol balaye l’ensemble
du ciel en permanence et détecte l’arrivée des nuages. Enfin,un LIDAR (Light Detection and
Ranging) est présent sur le site. Il mesure la concentration et la répartition des aérosols jusqu’à
une dizaine de kilomètres d’altitude par rétrodiffusion d’impulsions laser.

4.2 Les télescopes

4.2.1 Description

Les télescopes de H.E.S.S. (voir figure 4.3), tous identiques, sont en acier et ont une monture
de type alt-azimutale permettant de pointer dans toutes lesdirections du ciel. La vitesse de
rotation des télescopes peut atteindre 100◦ par minute. Cela peut être important pour la détection
de phénomènes transitoires comme les sursauts gammas. Les télescopes sont montés sur un
rail circulaire de 13.6 m de diamètre ce qui leur offre la possibilité de pivoter autour de l’axe
vertical. Les surfaces collectrices et réflectrices de lumière quant à elles peuvent pivoter autour
de l’axe vertical. Les caméras sont maintenues par quatre bras à la distance focale de 15 m des
réflecteurs.

La lumière émise par les gerbes initiées par des photonsγ est très ténue. Il est alors néces-
saire d’avoir une surface collectrice de lumière assez importante pour espérer avoir une bonne
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F. 4.3 –Schéma d’un des télescopes de H.E.S.S. La monture des télescope est de type alt-
azimutale avec un montage Davies-Cotton pour le réflecteur.Ce dernier collecte la lumière
Cherenkov des gerbes atmosphériques et la renvoie sur une caméra placée dans le plan focal à
une distance de 15 m.

sensibilité. Pour ce faire, les quatre réflecteurs de H.E.S.S. sont des structures hexagonales de
13 m de diamètre. Chacun d’entre eux est constitué de 380 miroirs circulaires de 60 cm de
diamètre pour une surface réflectrice totale de 107 m2 (voir figure 4.4). L’ombre engendrée par
les bras supportant la caméra et par la caméra elle-même réduit cette surface d’environ 11% en
moyenne.

Les miroirs sont disposés sur la structure en “toile d’araignée” selon un montage de Davies-
Cotton. La structure sur laquelle viennent se poser les miroirs est sphérique, de focalef = 15
m. Chaque miroir est sphérique avec une distance focale égale au double de la distance focale
f de la structure. Ce type de montage permet de réduire l’aberration de coma qui conduit à une
déformation de la tâche lumineuse pour une source loin de l’axe optique. Il entraîne par ailleurs
une dispersion temporelle du front d’onde après réflexion sur les miroirs. Cette dispersion, qui
est de l’ordre de 1, 4 nanoseconde, est inférieure à la durée du signal que l’on cherche à mesu-
rer (de l’ordre de 5 nanosecondes) et a donc un effet négligeable. Lors de leur installation, la
réflectivité des miroirs était supérieure à 80% dans la gammede longueurs d’onde de la lumière
Cherenkov (entre 300 et 600 nm). Cependant, en raison du vieillissement et de l’exposition aux
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poussières, une perte de réflectivité de 4 à 5% par an est observée. Une opération de réalumi-
nisation des miroirs de chaque télescope est en cours depuisle début de l’année 2010. Un seul
télescope est affecté à la fois par cette opération. En avril 2011, les miroirsde trois des quatre
télescopes ont déjà été remis à neuf.

4.2.2 Alignement des miroirs

Chaque miroir repose sur un support motorisé permettant le réglage fin de leur orientation
(voir figure 4.4). La procédure de réglage de l’alignement des miroirs consiste à pointer le
télescope en direction d’une étoile brillante et à faire coïncider les 380 images individuelles
renvoyées par chaque miroir en une seule. Pour cela une caméra CCD (appelée LidCCD, visible
sur la figure 4.4) est placée au centre du réflecteur et enregistre les images qui se réfléchissent sur
le capot fermé (peint en blanc) de la caméra. Cette procédureest décrite dans Cornils et collab.
(2003).

F. 4.4 – À gauche : Vue des miroirs de H.E.S.S., chaque télescope est doté d’une surface
réflectrice constituée de 380 miroirs de 60 cm de diamètre pour une surface totale de107 m2.
À droite : Schéma des supports motorisés d’un miroir permettant son alignement.

La fonction d’étalement d’une source ponctuelle (également appelée PSF pourPoint Spread
Function) mesure la taille de l’image obtenue à partir d’une source ponctuelle. En raison de
l’aberration de coma, plus la source ponctuelle est loin de l’axe optique et plus la PSF s’élargit.
De la même manière, on observe un élargissement de la PSF en fonction de l’angle zénithal
d’observation qui est dû à la déformation de la structure du télescope (voir figure 4.5 et 4.6).
Les réflecteurs de H.E.S.S. sont tels qu’à la fin de la procédure d’alignement, la PSF est, dans
tous les cas, inférieure à la taille d’un pixel de la caméra (qui sera détaillée par la suite).

4.2.3 Correction de pointé

Les déformations mécaniques de la structure des télescopessont également responsables
d’erreurs sur la position de pointé. La précision de pointé brute du télescope est de 30”. Tous les
mois, des observations dédiées permettent de mesurer les déformations et de les corriger. La pré-
cision de pointé est en permanence mesurée et optimisée. La procédure, décrite dans Gillessen
(2003), utilise la caméra CCD au centre du réflecteur ainsi qu’une caméra CCD supplémentaire,
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F. 4.5 – Image d’une étoile renvoyée par les miroirs sur le capot fermé d’une caméra en
fonction de sa distance angulaire à l’axe optique. L’hexagone représente la taille d’un pixel de
la caméra. Cette figure est tirée de (Cornils et collab., 2003).

F. 4.6 –À gauche : Évolution de la taille de la PSF pour une source ponctuelle en fonction de
la distance à l’axe optique. La variable r80% représente le rayon d’un cercle contenant 80% de
l’image. Les variablesσradial etσtangential représentent les écarts types de l’image par rapport à
l’axe optique. À droite : Évolution de la taille de la PSF pourune source ponctuelle en fonction
de l’élévation. Les variablesσazimuthal etσaltitudinal représentent les écarts types de l’image par
rapport à l’axe optique. Ces figures sont tirées de (Cornils et collab., 2003).

fixée à la place d’un miroir (visible sur la figure 4.4) et qui observe directement le ciel (appelée
SkyCCD). La LidCCD observe l’image d’étoiles sur le capot fermé de la caméra tandis que la
SkyCCD observe directement le ciel. La comparaison des deuximages, pour des angles zéni-
thaux et azimutaux variés, permet d’obtenir un modèle de déformation des télescopes qui peut
ensuite être appliqué pour corriger les données. Cette procédure réduit la précision de pointé à
20”. Une précision de l’ordre de 6” peut même être atteinte sion utilise une CCD (skyCCD)
pendant les observations.
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4.3 Les caméras

Les caméras de l’expérience H.E.S.S. (figure 4.7), placées au plan focal des télescopes,
sont chargées d’enregistrer et de faire l’image de la lumière Cherenkov émise par les gerbes
atmosphériques. Leur grand champ de vue (5◦) permet de contenir l’image d’une gerbe en entier
dont la taille caractéristique est de l’ordre de 1 à 2◦. Les caméras sont finement pixellisées, ce
qui leur permet de résoudre les détails des gerbes et ainsi d’en faire une reconstruction précise.

F. 4.7 –Photographie d’une caméra de H.E.S.S. avec le capot ouvert pendant l’installation
des cônes de Winston. On distingue les faces des photomultiplicateurs. Une partie d’entre eux
(sur la partie droite) ont déjà leur cône de Winston installés.

Par ailleurs, le flash de lumière Cherenkov étant très bref (de l’ordre de 5 ns), la prise de
décision pour l’enregistrement d’un événement doit être très rapide. La lumière de fond du
ciel (ou NSB pourNight Sky Background), dont les photons sont détectés de manière aléatoire
suivant une statistique poissonnienne, constitue un bruitde fond important et il faut être capable
de n’enregistrer l’image de la gerbe que lorsque celle-ci domine dans le ciel. C’est pourquoi les
caméras possèdent une électronique rapide embarquée.

Les caméras de H.E.S.S. font 1,6 m de diamètre et 1,5 m de profondeur pour un poids total
de 900 kg.

4.3.1 Instrumentation du plan focal

Chaque caméra est constituée d’un réseau hexagonal de 960 tubes photomultiplicateurs1

(PM) également appelés “pixels” dans lesquels la lumière Cherenkov est collectée. Chaque PM
possède un champ de vue dans le ciel de 0.16◦. Les PMs sont constitués d’une photocathode
qui a la propriété de convertir la lumière en électrons (appelés photoélectrons). Ces électrons
sont alors accélérés par un fort champ électrique dans le tube et leur nombre est multiplié par
passage sur plusieurs dynodes. À la sortie du tube, on récupère un courant électrique mesurable.

1ModèlePhotonis XP2960.
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Le gain des PMs est défini comme le nombre d’électrons récupérés pour un photoélectron à la
photo-cathode. Dans H.E.S.S., un gain nominal de∼ 2 × 105 est appliqué afin de détecter le
photoélectron unique.

L’efficacité de conversion de la lumière en courant électrique estappelée “efficacité quanti-
que”. Celle-ci varie en fonction de la longueur d’onde et de la position d’arrivée du photon sur
la photocathode. Elle est de l’ordre de 20% (voir figure 4.8) pour la gamme de longueurs d’onde
correspondant à celle de la lumière Cherenkov (proche de l’UV). Sur la figure 4.9, la variation
relative de l’efficacité quantique est représentée en fonction de la positiond’arrivée du photon
sur la photocathode en incidence normale. On constate une remontée de l’efficacité relative due
à la position de la première dynode. Afin de n’utiliser que la partie homogène, on place devant
les PMs des cônes de Winston dont la taille est plus petite quecelle de la photocathode. Le prin-
cipal objectif de ces cônes est néanmoins de concentrer la lumière. Ils permettent également de
récupérer les photons qui tombent dans les surfaces mortes entre les PMs. Ce dispositif présente
par ailleurs l’avantage de réduire l’angle de vue des PMs et par la même occasion de limiter
l’influence des photons du bruit d’albédo d’incidence supérieure à 30◦. Ces cônes possèdent un
facteur de transmission de la lumière compris entre 67 et 80%.

F. 4.8 –Efficacité quantique en fonction de la longueur d’onde pour quatre PMs (points noirs).
La ligne rouge représente la valeur moyenne. Cette figure esttirée de (Rolland, 2005).

4.3.2 Électronique

Les photomultiplicateurs sont regroupés par 16 dans 60 unités que l’on appelle “tiroirs” à
l’avant de la caméra (Vincent et collab., 2003). Chaque tiroir contient l’électronique d’acquisi-
tion et de contrôle ainsi qu’une partie de l’électronique dedéclenchement et l’alimentation haute
tension des PMs. Un tiroir est présenté sur la figure 4.10. À l’arrière de la caméra se trouve une
baie électronique contenant l’unité centrale et l’électronique de déclenchement global de la ca-
méra.

L’électronique des tiroirs est regroupée dans trois cartes, deux cartes analogiques identiques,
chacune dédiée à 8 PMs, et une carte de slow-control.



4.3. LES CAMÉRAS 71

F. 4.9 –Efficacité quantique relative en fonction de la position d’interaction d’un photon avec
la photocathode pour un PM. Cette figure est tirée de (Rolland, 2005).

F. 4.10 –Photographie d’un tiroir des caméras de H.E.S.S. Les tubes photomultiplicateurs
sont situés à droite ; chaque tiroir en comporte 16. Ils sont reliés par leurs bases (au milieu)
aux cartes électroniques (à gauche). Chaque tiroir contient deux cartes analogiques (une pour
huit PMs) et une carte de slow-control.

La synoptique des cartes analogiques est représentée sur lafigure 4.11. Le signal en sortie
d’un PM est séparé en trois voies : deux voies d’échantillonnage et une voie de déclenche-
ment. Les voies d’échantillonnage ont deux gains différents afin d’assurer une large gamme
dynamique. La première voie, appelée voie de haut gain, couvre la gamme entre 1 et 150 photo-
électrons. Cette voie possède un gain tel qu’il est possiblede résoudre le photoélectron unique
et d’assurer un contrôle et une calibration de l’électronique fiable. La voie de bas gain quant à
elle couvre la gamme entre 15 et 1600 photoélectrons. Pour ces deux voies, le signal est amplifié
et stocké dans des mémoires analogiques circulaires, développées à l’origine pour l’expérience
ANTARES. Il s’agit des puces ARS (pourAnalogic Ring Sampler). Ces puces échantillonnent
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F. 4.11 –Synoptique de l’électronique des cartes analogiques des caméras de H.E.S.S. Cette
figure est tirée de (Rolland, 2005)

le signal à une fréquence de 1 GHz dans 128 cellules. Si un signal de déclenchement est reçu, les
amplitudes enregistrées dans les ARS sont lues sur une fenêtre de 16 ns (correspondant à 16 cel-
lules) puis sommées. Le signal est alors numérisé par un convertisseur analogique-numérique
(ADC, Analogic Digital Converter) et transmis à l’unité centrale de la caméra par l’intermé-
diaire d’un FPGA (Field Programmable Gate Array).

Les cartes de slow-control gèrent la communication avec le module de gestion de la caméra.
Elle sont utilisées pour le formatage et l’envoi des donnéesau système d’acquisition mais égale-
ment pour la configuration et le contrôle des tiroirs. Elles permettent de fixer les hautes tensions
appliquées aux PMs (et éventuellement de les éteindre dans le cas où une étoile trop brillante se
trouve dans le champ de vue d’un PM), de lire les valeurs des courants d’anode, de contrôler la
température ou encore de lire les taux de déclenchement de chaque PM.

4.4 La stratégie de déclenchement

4.4.1 Objectif et principe

La lumière Cherenkov émise par les photonsγ de très haute énergie est un évènement bref
et ténu. Il est alors nécessaire d’optimiser le système de déclenchement du réseau de télescope
pour enregistrer ces événements et non des fluctuations du bruit de fond de ciel. Ainsi, la stra-
tégie de déclenchement est optimisée pour s’affranchir au maximum du bruit de fond de ciel.
Elle vise également à tirer partie de la stéréoscopie avec pour condition de n’enregistrer un évé-
nement que si il est détecté par au moins deux télescopes. D’autre part, les muons créés lors du
développement des gerbes hadroniques peuvent déclencher le système mais la lumière Cheren-
kov qu’ils émettent n’est en général détectée que par un seultélescope. La stéréoscopie permet
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de rejeter ces événements.

4.4.2 Description

H.E.S.S. utilise un système de déclenchement à deux niveaux: un déclenchement local qui
se fait dans les caméras et un déclenchement global géré par le système de déclenchement
central situé dans le bâtiment de contrôle. Le système de déclenchement est décrit en détails
dans Funk et collab. (2004).

Le système de déclenchement local est effectué dans les caméras. Il requiert que le signal
dans un PM excède une valeur de seuilS1 correspondant à un nombre de photoélectrons fixé.
Les gerbes électromagnétiques sont plutôt homogènes avec une extension angulaire de l’ordre
de 1 à 2◦. Cette taille angulaire se traduit dans la caméra par une demi-douzaine de PM éclairés.
La caméra est donc divisée en 38 secteurs de 64 pixels qui se recouvrent de manière homogène.
Un second seuilS2 est alors défini. Ce seuil correspond au nombre de pixel par secteur ayant
dépassé le seuilS1 dans une fenêtre temporelle de∼ 1.3 ns. Un comparateur dans les cartes ana-
logiques effectue cette première étape. Si, dans un secteur, plus deS2 pixels ont dépassé le seuil
en chargeS1, alors un ordre est envoyé à tous les tiroirs d’arrêter l’acquisition et de commen-
cer le traitement des données. Par ailleurs, un signal est envoyé au système de déclenchement
central.

Dès lors, si dans un intervalle de 80 ns le nombre de télescopes ayant envoyé un signal de
déclenchement au système central ne dépasse pas le seuilS3, celui-ci renvoie un signal de “fast-
clear” qui interrompt le processus de lecture des données. Par contre, si le seuilS3 est dépassé,
les données des télescopes ayant déclenché sont envoyées etenregistrées.

4.4.3 Choix des seuils et performances

Le temps mort induit par le processus de déclenchement, de lecture puis d’envoi des données
est de 446µs. Pendant ce temps, les caméras des télescopes impliqués dans l’événement ne sont
plus disponibles pour l’observation.

Les valeurs des différents seuilsS1, S2 et S3 ont été choisies de manière à obtenir un seuil
en énergie aussi bas que possible, c’est pourquoi un seuilS1 faible est requis. Toutefois, il
faut également s’affranchir au maximum du bruit de fond de ciel et des muons. Le taux de
déclenchement en fonction du seuilS1 est représenté sur la figure 4.12 avec un seuilS2 fixé à 3.
Lorsque ce seuil est inférieur à∼ 5 pour un seul télescope, le taux de déclenchement augmente
brutalement en raison du bruit de fond de ciel. En revanche, lorsque plus d’un télescope est en
jeu, on peut descendre ce seuil à∼ 4. Par ailleurs, comme l’illustre la figure 4.13, la stéréoscopie
permet de s’affranchir de la grande majorité des événements générés par desmuons.

Les valeurs retenues sont les suivantes : pour déclencher lesystème, il faut un minimum
deS1 = 4 photoélectrons par pixels,S2 = 3 pixels en coïncidence dans un secteur etS3 = 2
télescopes. Ces valeurs permettent de faire passer le taux de déclenchement de 1 kHz pour un
télescope seul à 300-400 Hz.

4.5 Déroulement des observations

Pour pouvoir détecter les gerbes atmosphériques de manièreoptimale et pour que le système
ne déclenche pas de manière excessive sur des événements fortuits, les prises de données sont
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F. 4.13 –Distributions du rapport longueur sur intensité des images(voir chapitre 6) ob-
tenues pour un déclenchement avec un et deux télescopes (respectivement en clair et foncé).
La ligne continue est le résultat de simulations de muons. Lorsque le système est utilisé avec
deux télescopes, la contribution des muons au déclenchement disparaît. Cette figure est tirée de
(Funk et collab., 2004).

effectuées uniquement lorsque le niveau de bruit de fond de cielest suffisamment faible. Les
observations ont ainsi lieu lorsque la lune n’est pas visible et lorsque le soleil est à plus de
18◦ sous l’horizon. Cela laisse environ 25 nuits par mois pour untotal d’environ 1000 heures
d’observation par an.
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Les pointés d’observations, également appelésrunsont une durée nominale de 28 minutes
pour limiter le volume des données et pour éviter une variation d’angle zénithal trop importante
au sein d’une seul observation. Les sources observées pendant les runs d’observations sont
définies à l’avance par le comité d’observation de H.E.S.S.,sur la base de propositions faites
par les membres de la collaboration.

Des runs d’étalonnages sont également pris, ils servent à récupérer les informations utiles à
l’étalonnage des caméras qui sera présenté dans le chapitre5. Des runs doivent être pris tous les
deux jours notamment pour la calibration du photoélectron unique, pour la mesure des piédes-
taux électroniques et pour l’homogénéisation (flat-field).
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Lorsqu’un événement est détecté et numérisé par les caméras, l’information en charge par
pixel est convertie en unité depas d’ADC(Analogic to Digital Converter). L’analyse des don-
nées en général doit permettre de remonter à l’énergie et la direction des photonsγ à l’origine
des événements afin de produire des spectres et des cartes du ciel. Une première étape consiste à
remonter au nombre de photons Cherenkov détectés par pixel :c’est l’étalonnage des caméras.
Par la suite, cette intensité par pixel est utilisée pour remonter à l’énergie du photon incident :
c’est l’étape de reconstruction qui sera décrite dans le chapitre suivant.

5.1 Étalonnage des caméras

La procédure d’étalonnage des caméras permet de remonter aunombre de photons détectés
par pixel. Elle permet d’obtenir le facteur de conversion entre nombre de pas d’ADC et nombre
de photoélectrons. Lors de l’acquisition, le signal en sortie des PMs est échantillonné et si l’en-
registrement d’un événement est déclenché, 16 cellules sont lues dans les mémoire analogiques

77
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(les ARS pourAnalog Ring Sampler) et numérisées par un convertisseur analogique-numérique
(ADC) avec un facteur de conversion de 1, 22 mV par pas d’ADC.

Pour chaque photomultiplicateur et pour chaque voie d’acquisition, haut gain (HG) et bas
gain (BG), le calcul de l’amplitude en photoélectrons reçueen fonction de la charge en coup
d’ADC mesurée (ADCHG et ADCBG) est le suivant :

AHG =
ADCHG − PHG

γADC,HG
e

× FF (5.1)

ABG =
ADCBG − PBG

γADC,HG
e

× (HG/BG) × FF (5.2)

où
– PHG etPBG sont les positions en pas d’ADC des lignes de base de l’électronique de chaque

voie appelées piédestaux,
– γADC,HG

e est le gain de la voie de grande amplification en nombre de coups d’ADC par
photoélectron, mesuré à partir du spectre du photoélectronunique (décrit dans la section
5.1.5),

– FF est un coefficient, appelé coefficient de “flat-field” qui permet de corriger des diffé-
rences relatives d’efficacités optiques et quantiques entre les pixels d’une même caméra,

– HG/BG est le rapport d’amplification entre les deux voies d’acquisition. La voie de faible
amplification ne permet pas de résoudre le photoélectron unique. Son gain n’est donc pas
mesurable directement, aussi, il est estimé à partir du gainde la voie de grande amplifica-
tion et du rapport HG/BG.

L’étalonnage doit donc permettre de déterminer pour chaquevoie et chaque pixel la position
de la ligne de base de l’électronique (le piédestal), la valeur du gain de la voie de grande am-
plificationγADC,HG

e et le rapportHG/BG. Les coefficients de flat-field quant à eux ne dépendent
pas de la voie d’acquisition et une seule valeur est dérivée par pixel.

La mesure de l’efficacité optique à partir des images de muons permet ensuite depasser de
l’intensité en photoélectrons à celle en photons Cherenkov.

5.1.1 Pixels non-opérationnels

Par ailleurs, les pixels présentant des dysfonctionnements doivent être identifiés et écartés
de la procédure pour ne pas introduire de biais. Plusieurs facteurs peuvent être à l’origine de ces
pixels non-opérationnels :

– La haute tension peut se révéler instable lors de l’acquisition ou ne pas être à sa valeur
nominale.

– Les ARS peuvent connaître un comportement anormal. La fenêtre de lecture de la mé-
moire analogique est désynchronisé de la position d’écriture ce qui entraîne la perte d’une
partie du signal. Rolland (2005) présente plusieurs méthodes pour identifier ces pixels.

De la même manière, les pixels pointant vers des étoiles brillantes au cours de l’acquisition sont
éteints afin de ne pas endommager les photo-multiplicateurs. Ils doivent également être écartés
de la procédure. En moyenne, 3, 5% des pixels d’une caméra sont éteints ou défectueux.
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5.1.2 Dispositifs de calibration

La position des piédestaux est déterminée directement à partir des données. Par contre, la
détermination des autres facteurs de calibration nécessite des dispositifs spécifiques.

Pour déterminer la valeur du gain de la voie de grande amplificationγADC,HG
e , il est possible

de mesurer la position du pic du photoélectron unique. Pour cela, un dispositif est installé dans
les abris des caméras afin de ne pas être contaminé par le bruitde fond du ciel. Ce dispositif est
constitué d’une LED pulsée à 70 Hz et d’un diffuseur, placés à∼ 2 m des caméras permettant de
les éclairer avec une homogénéité de 50% et un signal de 1 photoélectron par pixel en moyenne.

La détermination des coefficients de flat-field est effectuée grâce à des LEDs pulsées pla-
cées au centre du réflecteur, à 15 m des caméras. Ces LEDs permettent d’obtenir une lumière
homogène dans un angle de 10◦, supérieur à la taille du champ de vue des caméras. Ces flashs
de lumière durent∼ 5 ns et ont une intensité comprise entre 10 et 200 photoélectrons.

5.1.3 Détermination des piédestaux

La position des piédestaux est la valeur moyenne en coups d’ADC mesurée en l’absence de
signal. Elle caractérise donc la réponse de la caméra et constitue la ligne de base de l’électro-
nique.

Deux composantes contribuent à la largeur de ce piédestal : les bruits électroniques et ther-
miques d’une part et le bruit de fond du ciel d’autre part.

Le signal, engendré par les bruits électroniques et thermiques est évalué en enregistrant
l’intensité en sortie des photomultiplicateurs dans l’obscurité totale avec le capot des caméras
fermé. Il en résulte un signal gaussien dont la valeur moyenne est comprise entre -11000 et
-13000 pas d’ADC pour les deux voies d’acquisition (voir figure 5.1). Ces valeurs moyennes
dépendent de la température dans la caméra et peuvent ainsi varier lors des prises de données.
Le comportement observé est un décalage du piédestal qui peut atteindre 50 pas d’ADC par
degrés Celsius (ce qui correspond à près de 0.6 photoélectron pour la voie haut gain). Dès lors,
pour atteindre la sensibilité nécessaire pour évaluer le photoélectron unique, il est nécessaire
d’évaluer régulièrement la position du piédestal lors des prises de données.

La largeur des piédestaux dans le noir, dominée par le bruit électronique, est de l’ordre
de 15 pas d’ADC pour la voie de grande amplification et 7 pas d’ADC pour la voie de faible
amplification. Cela représente respectivement∼ 0.2 et∼ 1 photoélectron.

La largeur du piédestal est par ailleurs affectée par le bruit de fond de ciel, comme le montre
la figure 5.2. Plus le bruit de fond de ciel est important, plusla distribution des piédestaux
est large. Le couplage entre les photo-multiplicateurs et les mémoires analogiques se comporte
comme un circuit RC. Les brèves (∼ 3 ns) impulsions positives dues aux signaux sont suivies
d’une contrepartie légèrement négative de quelques microsecondes. Cette durée - correspon-
dant à la constante de temps du circuit RC - est grande devant le temps moyen entre deux
événements dans des conditions normales d’observation. Les contreparties négatives des im-
pulsions sont alors sommées et moyennées induisant un décalage de la ligne de base vers les
valeurs négatives. Par ailleurs, lors du déclenchement d’une caméra sur une gerbe, et même si le
photomultiplicateur n’est pas touché, ce dernier peut intégrer tout de même une partie du signal
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F. 5.1 –Distribution en coups d’ADC du signal mesuré par un photomultiplicateur avec le
capot des caméras fermé pour les deux voies d’amplification.La position de la moyenne des
distributions appelée piédestal représente la ligne de base de l’électronique. Cette figure est
tirée de (Rolland, 2005).

dû à la lumière du ciel. Dans ce cas, la valeur enregistrée estpositive par rapport à la ligne de
base.

F. 5.2 –Distribution en coups d’ADC des piédestaux pour différents taux de bruit de fond de
ciel mesurés dans les données. Cette figure est tirée de (Aharonian et collab., 2004a).
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Les piédestaux sont déterminés au cours des prises de données, dès qu’un nombre suffisant
d’événements a été enregistré et en gardant ce nombre constant. Il est réévalué sitôt que sa
valeur moyenne présente une déviation significative. Pour chaque événement, seuls les pixels
n’appartenant pas à une image de gerbe sont retenus.

5.1.4 Modes communs dans les données de H.E.S.S.

Un des effets systématiques que j’ai pu mettre en évidence pour la détermination du piédestal
dans les données est la présence de modes communs. Il s’agit d’un décalage cohérent de la ligne
de base de l’électronique. La plupart du temps, cet effet est observé pour une moitié de caméra
à la fois. La raison de cette séparation est que chaque camérapossède deux alimentations, une
par demie-caméra. Le lien entre les modes communs et les alimentations est présenté dans cette
partie.

5.1.4.1 Description

La valeur ou l’amplitude d’un mode commun est définie comme lamoyenne du décalage
des piédestaux pour les pixels ne contenant pas de signal pour une moitié de caméra. On obtient
une valeur de mode commun par demie-caméra, en unité de photoélectrons par pixel. Il a été
observé que les piédestaux peuvent subir un décalage cohérent vers les valeurs négatives par
rapport à la valeur moyenne, l’intensité est alors surestimée. Ils peuvent tout autant être décalés
vers les valeurs positives, et dans ce cas, on observe une sous-estimation de l’intensité. Cet effet
représente un décalage d’une dizaine de coups d’ADC par pixel. De ce fait il affecte principa-
lement la voie bas-gain. En effet, si le décalage est identique dans les deux voies en unitésde
coups d’ADC, il est réduit d’un facteur 13, 7 dans la voie haut-gain, valeur correspondant au
rapport entre les gains des deux voies (voir section 5.1.5).

La figure 5.3 donne un exemple du phénomène de mode commun dansles données de
H.E.S.S. Cette figure représente l’intensité mesurée dans une caméra pour chaque voie d’am-
plification. Pour l’événement présenté, le décalage cohérent des piédestaux est vers les valeurs
négatives par rapport à la valeur moyenne. L’effet est clair dans la voie bas-gain pour laquelle
l’intensité est surestimée sur la moitié inférieure de la caméra.

5.1.4.2 Caractérisation des modes communs

La distribution des amplitudes de mode commun dans une moitié de caméra montre que
∼ 5% des événements sont affectés par un décalage anormal. Cette distribution est présentée sur
la figure 5.4. Le décalage cohérent peut être relativement important, jusqu’à 5 photoélectrons
par pixel.

Comme le montre la figure 5.5, la distribution des amplitudesdes modes communs présente
une forme de sinusoïde amortie lorsqu’on la construit en fonction du temps séparant l’événe-
ment considéré de l’événement précédent. Lorsque deux événements déclenchent l’acquisition
dans un intervalle de temps inférieur à∼ 2 ms, on observe un décalage cohérent des lignes de
base.

Ces oscillations des piédestaux sont vraisemblablement dues à un couplage capacitif entre
les alimentations et le système d’acquisition. Lors du transfert des données d’un événement,
les alimentations sont sollicitées et mettent un certain temps à revenir à l’équilibre. La forme
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F. 5.3 –Image dans une caméra, en unités de photoélectrons, d’un événement pour lequel un
mode commun est observé. Cet effet, est principalement visible dans la voie bas-gain (à droite)
et affecte une demie caméra à la fois. Pour l’événement représentéici, le décalage cohérent
des piédestaux a pour conséquence une surestimation de l’intensité dans la partie basse de la
caméra. L’effet est plus visible pour la voie de faible amplification.
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F. 5.4 –Distribution de l’amplitude du décalage cohérent des piédestaux en photoélectrons
par pixel sur la moitié haute d’une des caméras de H.E.S.S. L’extension de la distribution gaus-
sienne vers les valeurs positives constitue∼ 5%des événements.

de l’oscillation peut ainsi être ajustée par une sinusoïde amortie par une exponentielle décrois-
sante :

f (t) = A · cos(ωt + φ) · e−t/τ +C (5.3)

où A mesure l’amplitude,ω est la pulsation du système,φ en est la phase,τ représente la
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F. 5.5 –Distribution des amplitudes de mode commun en fonction du temps séparant l’événe-
ment considéré de l’événement précédent pour des intervalles de temps allant jusqu’à4 ms dans
la voie bas gain d’une demie caméra. En deçà de500µs il n’y a pas d’événement en raison du
temps mort de l’instrument. La distribution des événementsdans cette représentation présente
une oscillation caractéristique d’un couplage capacitif.

constante de temps, c’est-à-dire le temps caractéristiqued’atténuation de l’oscillation etC est
une constante pour prendre en compte un éventuel décalage moyen par rapport à zéro. Un tel
ajustement est présenté sur la figure 5.6. Comme il y a une alimentation par moitié de caméra,
les effets ne sont pas forcément en phase et donc pas forcément visibles en même temps dans
toute une caméra. Cet effet est présenté sur la figure 5.7, c’est également la raison pour laquelle
seule la partie basse de la caméra semble être affectée pour l’événement montré en figure 5.3.

Les distributions de l’amplitude des modes communs sont ajustées par la fonction 5.3 et les
résultats sont enregistrés pour toutes les prises de données. Les figures 5.8 et 5.9 présentent les
distributions obtenues et l’évolution en fonction du run d’observation de la fréquence d’oscilla-
tionω/2π et de la constante de tempsτ dans chaque moitié de caméra (haute ou basse, corres-
pondant chacune à une alimentation). Les valeurs obtenues sont cohérentes entre les télescopes
et stables en fonction du temps depuis le run 36478 (correspondant au mois de décembre 2006).
Pour les observations antérieures, les valeurs des paramètres ajustées pour les données obte-
nues avec le télescope numéro 3 (CT3) ne sont pas en accord avec les valeurs obtenues pour les
autres télescopes. Ce changement de comportement est dû à une opération de maintenance sur
les alimentations et durant laquelle des résistances ont été changées, confortant ainsi notre in-
terprétation du phénomène des modes communs dans les données comme un couplage capacitif
entre les alimentations et le système d’acquisition.

La figure 5.10 présente, pour chaque télescope, la moyenne etla dispersion des valeurs de
fréquence et de constante de temps ajustées, pour toutes lesobservations, pour les observations
avant le run 36478 et pour celles effectuées après ce run. Depuis les opérations de maintenance
de décembre 2006, les valeurs sont cohérentes entre les différents télescopes et entre les deux
moitiés d’une même caméra.
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F. 5.6 –Exemple d’ajustement sur le profil de la distribution des amplitudes de mode commun
pour des événements consécutifs par la fonction 5.3.
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F. 5.7 –Corrélation entre l’amplitude des modes communs en photoélectrons par pixel dans
la voie bas-gain de deux moitiés d’une même caméra.

τ ≈ 350µs

ω/2π ≈ 680 Hz

5.1.4.3 Correction

Les oscillations des lignes de base de l’électronique sont corrigées lors de la calibration des
données. La valeur moyenne du décalage par demie-caméra estcalculée pour chaque événement
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F. 5.8 –Les graphiques de gauche présentent, pour chaque télescope, l’évolution de la valeur
ajustée de la fréquenceω/2π par la fonction 5.3 en fonction du run d’observation. Les his-
togrammes de droite en présentent les distributions. Les données représentées en noir corres-
pondent aux valeurs obtenues pour la partie haute des caméras et celles en rouge correspondent
à la partie basse.
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F. 5.9 –Les graphiques de gauche présentent, pour chaque télescope, l’évolution de la va-
leur ajustée de la constante de tempsτ par la fonction 5.3 en fonction du run d’observation. Les
histogrammes de droite en présentent les distributions. Les données représentées en noir corres-
pondent aux valeurs obtenues pour la partie haute des caméras et celles en rouge correspondent
à la partie basse.
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F. 5.10 –Les graphiques de gauche présentent les valeurs moyennes des fréquences ajustées
pour chaque télescope. Ceux de droite présentent les valeurs moyennes des constantes de temps
ajustées pour chaque télescope. Les graphiques du haut présentent les valeurs ajustées pour
toutes les observations, ceux du milieu et ceux du bas présentent respectivement les valeurs
ajustées avant et après le run 36748. Les points noirs correspondent aux parties hautes des
caméras tandis que les points rouges correspondent aux parties basses.

dans la voie bas-gain en ne tenant compte que des pixels n’ayant pas enregistré de lumière
Cherenkov. La valeur du mode commun est déterminée dans cette voie car elle est moins bruitée.
Par la suite, la position du piédestal de chaque pixel est corrigée dans les deux voies par la valeur
de l’amplitude du mode commun.

L’effet de cette correction a été estimé par simulations Monte-Carlo. Des photonsγ sont
simulés et reconstruits par l’analyse par modèle semi-analytique (qui sera décrite dans la partie
6.1.4). Le détecteur est également entièrement simulé, desmiroirs à la chaîne d’acquisition
avec ou sans modes communs. La résolution en énergie apparaît stable tandis que le nombre de
γ reconstruits est diminué de∼ 2% pour les simulations avec modes communs.
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5.1.5 Gains

Les facteurs de conversion entre unité d’ADC et amplitude dusignal en photoélectrons
peuvent être déterminés une fois que la valeur de la ligne de base de l’électronique est connue.

Le gain de la chaîne d’acquisitionγADC,i
e caractérise la voiei (HG ou BG) d’acquisition dans

son ensemble. Il représente le nombre de pas d’ADC par photoélectron pour chaque voie et dé-
pend notamment du gain de chaque voie électronique (HG ou BG)et du gain du photomultipli-
cateur. Pour un gain caractéristique des photomultiplicateurs de∼ 1, 7 ·105, les gain des chaînes
d’acquisition de haut-gain et de bas-gain sont respectivementγADC,HG

e ∼ 80 etγADC,BG
e ∼ 5, 3

pas d’ADC par photoélectron1. La différence de gain entre les deux chaînes d’acquisition d’un
pixel est uniquement due aux gains des amplificateur. Dès lors, le rapport attendu entre le gain
des deux voies vaut :GHG/GBG = 13, 7.

L’étalonnage des gains des voies de grande amplification se fait à partir de prises de données
dédiées tandis que les gains des voies de faible amplification sont directement déterminés à
partir du rapport des gains déterminés dans les données d’observation.

5.1.5.1 Gains des voies de grande amplification

L’évaluation du facteurγADC,HG
e se fait à l’aide du dispositif de détermination du photoélec-

tron unique présenté plus haut. Pour la voie de haut-gain, ladistribution en pas d’ADC peut être
modélisée par une somme de plusieurs gaussiennes identifiées au piédestal, au photoélectron
unique et aux signaux à plus d’un photoélectron. Ces derniers étant en général noyés dans la
queue de la distribution.

F. 5.11 –Distribution des pas d’ADC obtenue lors de l’étalonnage de la voie de grande am-
plification. La distribution est ajustée avec la fonction 5.4. Les valeurs ajustées des paramètres
présentés dans le texte sont indiquées. Cette figure est tirée de (Rolland, 2005).

1Les gains des voies électroniques de haut et bas-gains étantrespectivementGHG = 72, 7 etGHG = 5, 3.
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La distribution obtenue peut être ajustée par la fonction suivante (Tavernet, 2002) qui donne
la distribution attendue en nombre de pas d’ADC (x) :

G(x) = N×
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(5.4)

pour laquelle :
– µ est l’intensité moyenne reçue par le pixel en photoélectrons,
– le piédestal électronique est ajusté par une gaussienne dedéviation standardσP et de

moyennePHG en unité de pas d’ADC,
– pour un signal de n photoélectrons, la distribution de lumière est ajustée par une gaus-

sienne de déviation standard
√

nσγe et de valeur moyennePHG+nγADC,HG
e en pas d’ADC,

où γADC,HG
e est le haut-gain etσγe est la déviation standard de la distribution induite par

un photoélectron unique,
– N et Ns sont des constantes de normalisation. Lors de l’ajustement, une valeur deNs

proche de 1 permet de vérifier le caractère poissonien de la distribution de lumière.

Cet ajustement, dont un exemple est donné sur la figure 5.11 permet de déterminer le gain
de la voie de grande amplification. Pour l’exemple présenté,il est de 77, 5 canaux d’ADC par
photoélectron, conformément aux attentes, avec des fluctuations de l’ordre de 41 canaux par
photoélectron.

5.1.5.2 Gains des voies de faible amplification

Le photoélectron unique ne peut être identifié directement dans les voies de faible ampli-
fication. Dès lors, les valeurs des bas-gains (γADC,BG

e ) peuvent être étalonnées indirectement à
partir des données d’observation en connaissant les hauts-gains et la position des piédestaux.

Pour réaliser cette opération, il suffit de calculer le rapport entre les nombres de pas d’ADC
pour les voies de grande et de faible amplification. Ce rapport ne peut être calculé que pour des
signaux dont l’amplitude est dans la gamme où les deux voies sont linéaires, c’est-à-dire entre
30 et 150 photoélectrons. Le rapport des gains vaut donc :

(HG/BG) =
ADCHG − PHG

ADCBG − PBG
(5.5)

Pour chaque pixel, la distribution de ce rapport est ajustéepar une gaussienne. La valeur
moyenne de cette gaussienne donne alors la valeur du rapport(HG/BG). Pour tout les pixels
des quatre caméras, la valeur obtenue est de l’ordre de 13, 5 avec une déviation standard de
l’ordre de 10%, proche de la valeur attendue.

5.1.6 Correction des inhomogénéités de collection

Les coefficients de flat-field permettent de corriger les inhomogénéités relatives de collec-
tion de lumière entre les pixels. Ils sont estimés à partir deprises de données spécifiques pour
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lesquelles les caméras sont illuminées de manière homogènepar une LED placée au centre des
réflecteurs, à 15 m des caméras.

L’efficacité de collection relative d’un pixel par rapport à l’ensemble de la caméra peut
être déterminée en formant le rapport entre l’amplitude moyenne pour le pixel considéré et
l’amplitude moyenne sur toute la caméra pour les événementsgénérés par la LED :

ρ =
〈A〉Pixel

〈A〉Camra
(5.6)

Pour homogénéiser la réponse de la caméra, l’inverse de cette valeur est alors utilisé. Le
coefficient de flat-field d’un pixel est donc défini comme :

FF = 1/ρ (5.7)

5.2 Étalonnage de l’efficacité de collection de lumière

La mesure de l’efficacité de collection de lumière de l’instrument permet le passage de l’in-
tensité mesurée en photoélectrons à l’intensité en photonsCherenkov. Elle peut être mesurée
pour chaque télescope en utilisant le signal généré par les muons le traversant ou passant à
proximité. Cette efficacité de collection prend en compte l’efficacité des miroirs et des cônes
de Winston ainsi que l’absorption de la lumière Cherenkov sur les 500 derniers mètres d’atmo-
sphère.

F. 5.12 –Exemples d’images de muons observés dans les données de H.E.S.S. Cette figure est
tirée de (Rolland, 2005).

Lorsqu’un muon passe à proximité d’un télescope, il émet un cône de lumière Cherenkov
qui se traduit dans le plan focal de la caméra par une image en forme d’anneau (si le muon
traverse le télescope) ou d’arc de cercle (si le muon passe à proximité). La figure 5.12 présente
un exemple d’image de muon enregistré par une caméra dans cesdeux cas. La quantité de
lumière reçue est ajustée par un modèle de formation d’images des anneaux dans les caméras
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F. 5.13 –Évolution de l’efficacité de collection de lumière des quatre télescopes de H.E.S.S.
(CT1, CT2, CT3 et CT4). Cette efficacité est mesurée à partir des images de muons entre mars
2004 et août 2010. Cette figure est tirée de (Charbonnier, 2010).

dont les paramètres libres sont l’efficacité de collection de lumière de l’instrument et l’épaisseur
de l’anneau qui est supposée gaussienne. Ces images sont ajustées régulièrement au cours des
observations.

Comme le montre la figure 5.13, l’efficacité de collection de lumière diminue régulièrement
au cours du temps. Cet effet s’explique essentiellement par la dégradation de la réflectivité
des miroirs. Les quatre télescopes présentent des variations corrélées, principalement dues aux
variations des propriétés de l’atmosphère.

Afin de retrouver une efficacité de collection correcte, une opération de ré-aluminisation
des miroirs a été amorcée. En avril 2011, les miroirs de troisdes quatre télescopes ont déjà été
traités. Sur la figure 5.13, la remontée de l’efficacité de collection pour le télescope CT3 est
visible.
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Reconstruction et analyse
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L’étalonnage du détecteur, décrit dans le chapitre précédent, permet, pour chaque événe-
ment qui a déclenché l’acquisition, de connaître le nombre de photons Cherenkov détectés dans
chaque pixel des caméras. Une fois cette étape réalisée, lesméthodes de reconstruction présen-
tées dans ce chapitre doivent permettre, à la fois d’identifier la particule qui a initié la gerbe
(pour ne garder que les photonsγ) et d’en reconstruire la direction et l’énergie. Pour des ob-
servations au zénith, le taux de déclenchement de l’instrument est de l’ordre de 1, 44 Hz, tandis
que le nombre de photonsγ détectés en direction des sources les plus brillantes est del’ordre de
quelques événements par minute. La majeure partie des événements qui déclenchent les acqui-
sitions est donc constituée de protons. La discrimination entre les photons et les hadrons est par
conséquent cruciale. Les méthodes de reconstruction présentées doivent également permettre de
remonter à la direction et à l’énergie de la particule primaire. Une fois ces étapes accomplies, il
est possible d’étudier la physique des sources et de faire des cartes du ciel mais également des
études spectrales et morphologiques des sources.
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F. 6.1 – Schéma d’une gerbe électromagnétique et de son image dans leplan focal d’un
télescope à effet Cherenkov. L’image de la gerbe présente en première approximation une forme
d’ellipse. La direction de la gerbe dans le champ de vue est marquée par le point rouge, le long
du grand axe de l’ellipse. Cette figure est tirée de Völk et Bernlöhr (2009).

6.1 Méthodes de sélection et de reconstruction

Comme cela a été décrit dans la section 2.4.2.1, les gerbes atmosphériques initiées par des
photonsγ et celles initiées par des hadrons présentent des différences qui peuvent être exploi-
tées pour les discriminer. La distribution des particules au sein des gerbes électromagnétiques
présente une symétrie de révolution et peut être modélisée par un ellipsoïde. Par contre, les
gerbes hadroniques comportent des sous-gerbes et cette symétrie n’est plus observée. Comme
les propriétés géométriques des gerbes se retrouvent dans les images détectées au plan focal de
l’instrument, l’image des gerbes initiées par des photonsγ a une forme d’ellipse (voir figure
6.1) tandis que celles initiées par des protons présentent des sous-structures et ne sont en géné-
ral pas symétriques. Des variables discriminantes, caractéristiques des formes des gerbes, sont
ainsi utilisées dans les algorithmes de reconstruction pour déterminer la nature de la particule
primaire.

6.1.1 Simulations

Les analyses reposent sur la comparaison des images observées dans les caméras avec des
images générées par des simulations. Le recours aux simulations est nécessaire étant donnée
l’absence de faisceaux tests disponibles aux énergies qui intéressent l’astronomieγ.
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Simulation de gerbes atmosphériques

Différents générateurs de gerbes électromagnétiques ont été développés pour l’astronomie
γ de très haute énergie, notamment KASCADE (Kertzman et Sembroski, 1994) - utilisée par
la partie française de la collaboration - et CORSIKA (Heck etcollab., 1998). Ces programmes
reposent sur des méthodes Monte Carlo et simulent le développement des gerbes dans l’atmo-
sphère en tenant compte des processus suivants : productionde paires, Bremsstrahlung, dif-
fusion multiple des électrons, perte d’énergie par ionisation, diffusions élastiques Bhabha et
Möller et annihilation des positrons. Chaque particule de la gerbe est suivie et son émission de
photons par effet Cherenkov (uniquement pour les particules chargées) estcalculée tout au long
de son trajet. L’absorption des photons Cherenkov dans l’atmosphère est également prise en
compte ainsi que le retard temporel dû à la progression des photons dans un milieu diélectrique.

Le modèle d’atmosphère utilisé pour H.E.S.S. s’appuie sur un programme qui calcule la
transparence de l’atmosphère (MODTRAN) et sur des mesures qui ont été effectuées sur le
site entre février et juin 1999. Par ailleurs, on peut noter que la transparence atmosphérique
présente des variations de 15 à 20 % en fonction de la saison, ce qui constitue la plus grande
source d’erreurs systématiques pour les télescopes à effet Cherenkov (on ne le prend pas en
compte dans l’analyse mais les données météorologiques devraient permettre de le faire dans le
futur).

Simulation du détecteur

Le détecteur a été complètement simulé en tenant compte de l’ensemble de la chaîne de
détection. La structure complète du détecteur est simulé, l’ombre des bras des télescopes est
prise en compte et chaque miroir individuel est modélisé. Laréflection par ces miroirs puis
par les cônes de Winston est simulé ainsi que la transformation du signal lumineux en signal
électronique par les photomultiplicateur et son traitement par l’électronique d’acquisition.

A partir des photons atteignant le sol générés par les simulations de gerbes, et en passant
par la simulation du détecteur, des images de référence sontproduites. Pour ces images, la di-
rection, l’énergie et la position d’impact au sol de la particule sont connues et peuvent alors être
utilisées pour l’analyse des données : les images de gerbes détectées sont comparées à ces simu-
lations, produites pour des photonsγ, afin de reconstruire les paramètres de la particule primaire
d’une part et d’en déterminer la nature d’autre part. Les méthodes permettant de remonter à ces
informations physiques sont décrites dans ce chapitre.

6.1.2 Sélection des données utilisables

Les variations des propriétés de transparence de l’atmosphère, mais également des pro-
blèmes techniques rencontrés dans le détecteur, peuvent altérer la qualité des données. Pour
s’affranchir de ces effets, des coupures sont effectuées sur des critères présentés ici afin de tra-
vailler avec des données de qualité optimale. Ces coupures sont appliquées à chaque run d’ob-
servation et au moins deux télescope doivent les passer pourque le run soit considéré comme
de bonne qualité.

Le taux de déclenchement du système est un bon indicateur de la qualité de l’atmosphère sur
l’échelle de temps d’une prise de données (environ une demi-heure). Ce taux doit être supérieur
à 70% de la valeur théorique attendue (Funk et collab., 2004)et l’écart type de ses fluctuations
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pendant le run doit rester inférieur à 10%. D’autre part, lestempératures mesurées par les ra-
diomètres installés sur les télescopes ne doivent pas varier de plus de 0, 5◦. Ces radiomètres
permettent de remonter au taux d’humidité et à la température dans la direction de pointé, une
variation trop importante de la température mesurée par cesinstruments indique le passage de
nuages dans le champ de vue.

Pour s’assurer que le run d’observation n’a pas été affecté par des problèmes de caméra, on
ne sélectionne les runs d’observation uniquement si la fraction de pixels éteints est inférieure à
10% pour chaque caméra.

Avec ces critères, environ 25% des prises de données sont exclues, le nombre de pixels
éteints étant le facteur le plus contraignant (∼ 8% des rejets).

6.1.3 Méthode des moments de Hillas

La méthode des moments réduits est une des méthodes historiques d’analyse des images
de gerbes. Elle a été proposée par Hillas (1985) et a été appliquée à l’analyse des événements
observés par le télescope Whipple.

Pour cette méthode, l’image de la gerbe détectée est assimilée à une ellipse, avec une dis-
tribution transverse et longitudinale gaussienne de l’intensité. Un nettoyage des images doit
être effectué pour ne conserver que les pixels concernés par l’émission Cherenkov de la gerbe.
L’image nettoyée est alors ajustée par une ellipse et les moments géométriques de l’image sont
extraits. On appelle ces paramètres lesparamètres de Hillaset ils sont les suivants (voir aussi la
figure 6.2) :

– l’écart type de l’image selon le petit et le grand axe de l’ellipsew (pourwidth) et l (pour
length),

– le barycentre de l’image,
– la distance angulaireD entre le barycentre de l’image et la position théorique de lasource,
– l’amplitude de l’image,
– les moments d’ordre supérieur, qui donnent notamment des informations sur l’asymétrie

de l’image.

Pour des observations en mode stéréoscopique, on peut combiner les informations re-
cueillies par les différents télescopes afin de reconstruire :

– la direction de la particule primaire dans le champ de vue,
– l’angleθ entre la direction reconstruite et la direction théorique de la source,
– le paramètre d’impact.

Les paramètres de Hillas ainsi définis permettent de reconstruire la direction et l’énergie
de la particule incidente. Pour des observations stéréoscopiques, la direction de la source est re-
construite en faisant l’intersection des grands axes des ellipses dans le champ de vue (voir figure
6.2). En outre, l’intersection des grands axes des ellipsesprojetés au sol permet de reconstruire
le paramètre d’impact de la gerbe (voir figure 6.3).

L’énergie des particules est déterminée par comparaison avec des images simulées en utili-
sant le paramètre d’impact et la charge totale (l’amplitude) contenue dans l’ellipse de Hillas.

Un grand nombre de gerbes, initiées par des photonsγ, est simulé pour différentes valeurs
d’énergie, de paramètre d’impact, d’angle zénithal, d’angle hors-axe et d’efficacité optique.
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F. 6.2 –Schéma de l’image d’une gerbe recueillie dans trois télescopes et réunie dans un
même référentiel. Sur l’image recueillie par le télescope numéro 1, les paramètres de Hillas
sont définis : grand axe l, petit axew, θ est l’angle entre la direction reconstruite et la direction
supposée de la source et D est la distance entre le barycentrede l’image et la direction supposée.
La direction reconstruite du photonγ s’obtient en faisant l’intersection des grands axes des
ellipses. Cette figure est tirée de Charbonnier (2010).

F. 6.3 –Schéma d’une gerbe et de son image au foyer des quatre télescopes représentée dans
le cercle au sol, à gauche de chaque télescope. Le paramètre d’impact P est l’intersection des
directions des grands axes des images des gerbes. Cette figure est tirée de Dubois (2009).
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F. 6.4 –Exemple d’entrées d’une table utilisée pour reconstruire l’énergie par la méthode
de Hillas. La figure de gauche donne l’énergie moyenne, cellede droite donne l’écart type, en
fonction des paramètres reconstruits de la gerbe : la chargeet le paramètre d’impact. L’exemple
présenté ici est généré pour un angle zénithal et un angle hors-axe nuls et pour une efficacité
optique de100%.

Ces photons simulés sont reconstruits par le même algorithme que pour les données réelles et
des tables de correspondances sont remplies avec, pour chaque entrée, la valeur des différents
paramètres d’entrée ainsi que les paramètres de Hillas et l’amplitude de l’image reconstruits.
Lorsque les paramètres de Hillas sont ajustés, l’énergie est obtenue par interpolation dans ces
tables. Un exemple est donné sur la figure 6.4 permettant de remonter à la valeur moyenne
et l’écart-type de l’énergie en fonction de l’amplitude de l’image et du paramètre d’impact,
reconstruit de façon géométrique.

Pour des observations avec plusieurs télescopes, l’énergie reconstruite de l’événement est la
moyenne des énergies reconstruites dans chaque télescope concerné. Cette méthode d’analyse
permet d’obtenir une résolution en énergie de l’ordre de 12 à15% en fonction de l’énergie
(de Naurois et Rolland, 2009).

L’ajustement des paramètres de Hillas permet également de différencier entre photonsγ et
hadrons. Pour ce faire, la longueur et la larguer de l’ellipse (l etw) sont utilisées. Afin de tenir
compte des fluctuations intrinsèques lors du développementdes gerbes, des variable normali-
sées sont construites (Scaled Widthet Scaled Length). Celles-ci sont calculée en comparantl et
w aux valeurs moyennes et en divisant par l’écart-type pour unparamètre d’impact et une inten-
sité donnée. Ces valeurs (moyenne et écart-type) sont obtenues par simulations pour différents
paramètres d’impact et amplitudes :

S W=
w − 〈w〉
σw

et S L=
l − 〈l〉
σl

(6.1)

Pour des observations en mode stéréoscopique, les valeurs de ces variables obtenues pour
chaque télescope sont combinées pour obtenir des variablesmoyennées (laMean Scaled Width
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F. 6.5 –Distributions de la variable MeanScaledWidth pour des photonsγ simulés (en gris),
pour des protons simulés (trait noir) et pour les données observées en l’absence de sources
(points noirs). Cette figure est tirée de Aharonian et collab. (2006f).

et laMean Scaled Length) :

MS W=

∑

Ntels
S W

Ntels
et MS L=

∑

Ntels
S L

Ntels
(6.2)

où Ntels correspond au nombre de télescopes concernés par l’événement.

Les distributions de ces variables sont très différentes selon que la particule primaire est
un photon ou un hadron. En effet l’hypothèse d’une forme elliptique de gerbe n’est vraie que
pour lesγ, ainsi les distributions sont des gaussiennes centrées en 0et de largeur 1 pour ces
événements tandis que pour des hadrons, les distributions sont nettement moins symétriques et
ne sont pas centrées. Il est alors possible de rejeter un grand nombre de hadrons en effectuant
une coupure bien choisie sur ces variables. Les coupures standards pour l’analyse de H.E.S.S
sont les suivantes :

− 2 ≤ MS W≤ 0.9 et − 2 ≤ MS L≤ 2 (6.3)

Ces valeurs de coupures ont été optimisées pour une source émettant des photonsγ avec un
spectre en loi de puissance d’indiceΓ = −2.0 (Aharonian et collab., 2006f).

La propriété discriminante de ces variables est illustrée sur la figure 6.5 sur laquelle la dis-
tribution desMS West représentée pour desγ simulés (en gris), pour des protons simulés (trait
noir) et pour les données observées en l’absence de sources (points noirs).

6.1.4 Modèle semi-analytique

La méthode d’analyse par modèle semi-analytique, qui fut à l’origine développée pour l’ana-
lyse des données de l’expérience CAT (Le Bohec et collab., 1998) et qui est également appelée
analyseModel, repose sur la comparaison pixel par pixel de l’image de la gerbe observée à des
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F. 6.6 –Exemples d’images de gerbes, dans le référentiel d’une caméra (les unités des axes
sont en degrés), pré-calculées par modèle semi-analytique. Ces images ont étés calculées pour
un photon de 1 TeV et un paramètre d’impact de 100m (à gauche) et de 250m (à droite). Les axes
verticaux n’ont pas la même échelle. Cette figure est adaptéede de Naurois et Rolland (2009).

images pré-calculées, ces dernières étant issues de la prédiction par un modèle semi-analytique
de développement des gerbes. C’est la méthode d’analyse principalement utilisée dans ce ma-
nuscrit. Une description détaillée de cette méthode peut être trouvée dans de Naurois et Rolland
(2009). Le modèle prédit notamment la dépendance du nombre d’électrons et de positrons en
fonction de la profondeur atmosphérique, leur spectre en énergie, leurs distributions longitudi-
nales, latérales et angulaires. Les distributions de ces différents paramètres sont obtenues à partir
de simulations Monte-Carlo et ajustées pour en tirer une paramétrisation analytique. Les carac-
téristiques de l’atmosphère et du détecteur sont égalementprises en compte et le modèle prédit
au final la quantité de lumière Cherenkov atteignant chaque pixel de la caméra. Les images pré-
calculées sont générées pour des valeurs discrètes de l’angle zénithal, de la distance d’impact
au télescope, de l’énergie du photonγ primaire et de la profondeur de première interaction. Des
images générées par ce modèle sont présentées sur la figure 6.6.

Une fois les gabarits produits, une procédure de minimisation est ensuite mise en place
pour trouver la direction, l’énergie et le paramètre d’impact du photonγ primaire. La fonction
de vraisemblance logarithmique utilisée, letélescope log-likelihood, est la somme sur tous les
pixels dupixel log-likelihoodqui s’exprime ainsi :

ln L = −2 lnPi(si |µ, σp, σ1pe) (6.4)

oùPi(si |µ, σp, σ1pe) est la probabilité d’obtenir un signalsdans le pixeli avec une amplitude
µ, une fluctuation du piédestalσp et une fluctuation sur la valeur du photoélectron uniqueσ1pe.
Elle s’exprime de la manière suivante :

P(s|µ, σp, σ1pe) =
∑

n

µne−µ

n!
√

2π(σ2
p + nσ2

1pe)
exp− (s− n)2

2(σ2
p + nσ2

1pe)
(6.5)
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Cette probabilité tient compte du bruit de fond introduit par l’électronique et du bruit de fond
de ciel. Les images n’ont donc pas besoin de subir de nettoyage et l’analyse est indépendante de
la région du ciel observée. Pour un télescope, la fonction devraisemblance logarithmique est la
suivante :

ln Ltel = −2
∑

pixelsi

ln Pi(si |µ, σp, σ1pe) (6.6)

Par ailleurs, les pixels non opérationnels ne sont pas pris en compte, ils n’apportent de ce
fait aucune contrainte et n’introduisent pas de biais dans la reconstruction.

La procédure de minimisation renvoie les meilleurs ajustements obtenus pour la direction
et le paramètre d’impact de la gerbe, la profondeur de première interaction et l’énergie de la
particule ayant initié la gerbe.

Il est alors possible de construire une variable, évaluant la qualité de l’ajustement (goodness
of fit) et qui permet de discriminer entre les gerbes initiées par des hadrons et celles initiées par
des photonsγ. Cette variable discriminante est définie comme la somme, normalisée sur tous
les pixels, de la différence entre la valeur de la fonction de vraisemblance obtenue lnL(s|µ) et la
valeur attendue〈ln L〉|µ :

G =

∑

pixels i

[

ln L(si |µi) − 〈ln L〉|µi

]

√

2× Ndo f

(6.7)

où Ndo f est le nombre de degrés de liberté (soit le nombre de pixels - 6). Cette variable est
calibrée pour prendre en compte l’influence du bruit de fond de ciel. Afin d’exploiter au mieux
les différences entre les gerbes hadroniques et électromagnétiques, les images des gerbes dans
les caméras sont séparées en deux régions à l’issue de la procédure de minimisation :

– le cœur de gerbequi regroupe les pixels dont l’amplitude prédite est supérieure à 0.01
photoélectrons tout comme les trois rangées de pixels autour. Ces pixels sont regroupés
pour construire la variableShowerGoodness (SG),

– le reste de l’image permet de former la variableBackgroundGoodness (BG)qui est sen-
sible aux images des sous-gerbes hadroniques, à la lumière Cherenkov diffuse émise lors
du développement des gerbes hadroniques et à toute autre irrégularité.

Lors de l’observation avec plusieurs télescopes, les variables ainsi définies, sont moyennées
sur les télescopes ayant participé à l’événement, pour construire, notamment laMean Scaled
Shower Goodness (MSSG)et la Mean Scaled Background Goodness (MSBG)dont les distri-
butions améliorent la discrimination par rapport à la variable Goodness(la méthode d’analyse
utilisant ces variables est appeléeModel++).

La propriété discriminante de la variableShower Goodnessest illustrée sur la figure 6.7. La
distribution de cette variable est représentée pour des données réelles ne contenant que du fond
(en gris), que des photonsγ provenant du blazar PKS 2155-304 (en bleu) et pour des photonsγ
simulés. On peut observer qu’une coupure sur cette variableconduit au rejet d’un grand nombre
de hadrons tout en conservant un maximum de photons.

Comme illustré sur la figure 6.8, l’efficacité de sélection des photonsγ par la variableShower
Goodnessest sensiblement améliorée par comparaison avec la méthodede Hillas utilisant les
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F. 6.7 – Distribution des valeurs de la variable ShowerGoodness pour des photons obser-
vés en direction du blazar PKS 2155-304 (en bleu), pour des photons simulés (en rouge)
et pour des événements sans source (soit des protons - en gris). Cette figure est tirée de
de Naurois et Rolland (2009).

F. 6.8 –Efficacité de sélection des photonsγ en fonction du facteur de rejet des événements
de fond, pour la méthode par modèle semi-analytique (en rouge) utilisant la variableShower
Goodnesset pour la méthode de Hillas (en noir) utilisant les variables Mean Scaled Widthet
Mean Scaled Length. Ces deux courbes ont été produites pour le même seuil en charge (60
photoélectrons). Cette figure est tirée de de Naurois et Rolland (2009).

variablesMean Scaled Widthet Mean Scaled Length. Une coupure sur la variableSG≤ 0.6
permet de garder 70% de photonsγ et de rejeter plus de 95% des événements de fond.

Afin d’être le plus efficace possible, un ensemble de coupures est appliqué sur les diffé-
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rentes variables. Cela constitue un jeu de paramètres de sélection qui représente uneconfigu-
ration d’analyse. Les configurations suivantes ont été définies pour l’analyse par modèle semi-
analytique :Standard, Faint Source(optimisée pour les sources plus faible que quelques pour-
cents du Crabe) etLoose Cuts(optimisée pour maximiser l’acceptance auγ au détriment de la
réjection hadronique).

Les paramètres utilisés sont les suivants :
– Le seuil de l’amplitude de l’image reconstruite par télescope ; il est fixé à 60 p.e. en

Standard, 120 p.e. enFaint et 40 p.e. enLoose.
– La distance maximale entre le centre de l’image de la gerbe et le centre de la caméra qui

est fixé à 2◦ pour les trois configurations. Cette coupure élimine les images qui arrivent
en bordure de caméra, qui sont tronquées et qui entraînent une mauvaise reconstruction
de la direction de la gerbe.

– Les images d’au moins deux télescopes doivent passer les coupures précédentes.
– La variableShowerGoodness; une valeur maximum de 0,6 est requise enStandard, 0,4

enFaint et 0,9 enLoose.
– La profondeur de première interaction ; elle doit être comprise entre -1 et 4X0

1 enStan-
dard et enFaint.

– Pour une source ponctuelle, la distance angulaire élevée au carréθ2 entre la position
reconstruite sur le ciel et la position théorique de la source ; elle doit être inférieure à
0.01 deg2 en Standard, 0.005 deg2 en Faint et 0.0125 deg2 en Loose. Pour une source
étendue, cette valeur est fixée à la taille de la source.

Cette méthode d’analyse permet d’obtenir une résolution enénergie de l’ordre de 8 à 12%
et une résolution angulaire de l’ordre de 0.06◦ (de Naurois et Rolland, 2009), voir également
les sections 6.4 et 6.3. La comparaison des performances de cette méthode avec la méthode
de Hillas en terme de résolution en énergie et de résolution angulaire peut être observée sur la
figure 6.9.

6.1.5 Autres méthodes

Une autre méthode pour la reconstruction des gerbes a été développée en généralisant à
trois dimensions la méthode des moments de Hillas (Lemoine-Goumard, 2006). La méthode
Model3Dmodélise une gerbe initiée par un photonγ par une gaussienne tridimensionnelle de
révolution autour de l’axe de développement de la gerbe. La distribution angulaire des photons
Cherenkov est supposée indépendante du point d’émission dans la gerbe et de l’énergie duγ
primaire. Le nombre de photons Cherenkov attendu dans chaque pixel de la caméra est calculé
en effectuant une intégrale sur la ligne de visée. Les paramètres d’un événement sont obtenus
par minimisation d’une fonction de vraisemblance en comparant des images détectées dans les
caméras à des images pré-calculées.

La figure 6.10, tirée de de Naurois (2006), présente les efficacités comparées des trois mé-
thodes de reconstruction décrites. Les méthodesModeletModel3Dapparaissent aussi efficaces
l’une que l’autre pour l’identification des photonsγ et plus efficaces que la méthode de Hillas.

1X0 représente une longueur de radiation. L’atmosphère représente∼ 28 longueurs de radiation (voir section
2.4.2.1).



104 CHAPITRE 6. RECONSTRUCTION ET ANALYSE

F. 6.9 –Résolution en énergie (à gauche, l’encart indique le biais)et angulaire (à droite) en
fonction de l’énergie du photonγ incident pour l’analyse par modèle semi-analytique (pour la
configuration standard, en rouge) et pour l’analyse de Hillas (avec une charge minimale des
images de 60 et 200 photoélectrons). Ces figures sont tirées de de Naurois et Rolland (2009).

F. 6.10 –Efficacité de discrimination entre les gerbes initiées par des photons et celles initiées
par des hadrons en fonction de la valeur de la variable de coupure pour les analyses par modèle
semi-analytique, par la méthode de Hillas et par la méthode tridimensionnelle. Cette figure est
tirée de de Naurois (2006)

Par ailleurs, les différentes variables discriminantes des trois méthodes ne sont que très peu
corrélées pour des photons simulés. Ainsi, ces méthodes sont complémentaires pour la discrimi-
nation des particules primaires. Dubois et collab. (2009) ont utilisé cette propriété pour élaborer
une technique de séparation par combinaison des variables discriminantes des trois méthodes
présentées en tenant compte de leurs densités de probabilités. Cette méthode améliore à la fois
la réjection des hadrons, la résolution en énergie et la résolution angulaire.
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D’autre part, Ohm et collab. (2009b) et plus récemment Becherini et collab. (2011)2 pour la
méthode de Hillas et Fiasson et collab. (2010) pour les méthodeModelet Model3Dont appli-
qué des arbres de décisions aux paramètres de ces différentes méthodes pour en améliorer les
performances principalement en terme de discrimination mais également en terme de résolution
en énergie et de résolution angulaire.

6.2 Estimation du bruit de fond résiduel

Les méthodes d’analyse présentées précédemment permettent de sélectionner les événe-
ments dont les images ont les caractéristiques des gerbes électromagnétiques. Les événements
retenus par ces méthodes sont alors qualifiés decandidatsγ (ouγ-like). Parmi ces événements, il
reste des événements initiés par des hadrons mais qui ressemblent fortement à des événements
initiés par des photonsγ. Il y a également des événements dus aux électrons ou aux gerbes
hadroniques qui démarrent par la production de pions neutres, qui génèrent, comme lesγ, des
gerbes électromagnétiques. Afin de s’affranchir de ce bruit de fond résiduel, plusieurs méthodes,
présentées dans cette section, ont été développées. Elles reposent toutes sur l’hypothèse selon
laquelle la distribution du fond résiduel est isotrope sur le ciel et permettent de déterminer l’ex-
cès de candidatsγ dans une région du ciel par rapport au bruit de fond résiduel,soit le nombre
de photonsγ dans cette direction.

La figure 6.11 présente la distribution des événements en fonction du carré de la distance
angulaire à la position du blazar PKS 2155-304. Lorsque cette distance devient suffisamment
grande, la distribution est plate et représente le niveau d’événement de fond moyen. En effet,
autour d’une région sans source, si les événements sont reconstruits de façon uniforme sur le
ciel, le nombre d’événements contenus dans une portion [θ, θ + dθ] est dN ∝ 2πθdθ ∝ πdθ2. La
distribution d’événements en fonction deθ2 est alors plate. L’excès de photonsγ en provenance
de la source est constitué des événements qui s’ajoutent à cebruit de fond pour les faibles va-
leurs de distances angulaires. L’élargissement de la distribution de l’excès est dû à la résolution
angulaire de l’instrument (voir section 6.3).

6.2.1 Principe

Il s’agit de définir une région test, également appelée région ON, pour laquelle on cherche
à déterminer si elle contient un excès de candidatsγ par rapport au fond. Si l’on s’intéresse à
une éventuelle source, la région ON est centrée sur la position de cette dernière avec une taille
équivalente à la taille de la source supposée. Pour une hypothèse de source ponctuelle, la taille
de la région ON a été optimisée pour obtenir une significativité du signal maximale : elle dépend
de la résolution angulaire et elle est de 0, 1◦ pour la configuration standard de la méthode par
modèle semi-analytique (voir la section 6.1.4).

Par ailleurs, une ou plusieurs régions de contrôle de même taille, également appelées régions
OFF, sont définies pour estimer le nombre d’événements de fond dans la région ON. Les régions
OFF doivent être choisies de manière à ce que les conditions d’observation et l’acceptance soient
aussi similaires que possible à celles de la région ON.

2La méthode décrite dans cette publication introduit également de nouvelles variables discriminantes.
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F. 6.11 –Distribution des événements en fonction du carré de la distance angulaire au blazar
PKS 2155-304. Les nombres d’évènements rapportés ont été mesurés à l’intérieur de la région
(indiquée par la trait rouge) avecθ = 0.1◦.

6.2.2 Estimations de l’acceptance

L’acceptance correspond à la sensibilité du détecteur et caractérise la probabilité qu’un évé-
nement déclenche l’acquisition et passe les coupures. Elledépend de la position observée dans
le champ de vue et des conditions de pointé (angle zénithal etazimutal). L’acceptance n’est
pas homogène sur tout le champ de vue et peut varier d’une observation à une autre en rai-
son de gradients d’angle zénithal dans le référentiel des caméras, des conditions d’observation
(météo, électronique,. . .). Afin de s’affranchir de ces effets et de pouvoir mesurer précisément
l’excès de candidatsγ dans une région du ciel, l’acceptance est calculée à partir des données.
La description de la méthode de calcul de l’acceptance fait l’objet de cette partie.

Pour caractériser la réponse du détecteur aux événements detypeγ-like, le bruit de fond de
photonsγ doit être homogène. L’acceptance est ainsi calculée à partir des événements de fond
résiduels (les candidatsγ) détectés en direction des régions (du champ de vue observé)sans
sources. Il est de ce fait impossible d’estimer l’acceptance dans les régions où il y a des sources.
De manière à contourner ce problème, deux méthodes ont été mises en place dans H.E.S.S. Elles
sont décrites dans cette section :

– la méthode de l’acceptance radiale, qui suppose que la réponse de la caméra est symé-
trique par rapport au centre,

– la méthode de l’acceptance bi-dimensionnelle, qui utilise à la fois les candidatsγ et les
candidats hadrons (les événements ne passant pas les coupures).

Acceptance radiale

Lorsqu’une source est présente dans le champ de vue, la région contenant cette source n’est
pas prise en compte, on parle de région d’exclusion. L’estimation de l’acceptance dans cette
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F. 6.12 –Principe du calcul du poids affecté à chaque événement pour le calcul de l’accep-
tance radiale dans le référentiel de la caméra. La distance d’un événement au centre de la
caméra est notée r, celle de la source est notée r0 et la taille de la région d’exclusion est notée
d.

région se fait alors en supposant que la réponse de la caméra présente une symétrie radiale par
rapport à son centre. Un poids, défini de la manière suivante,est appliqué à chaque événement :

ω =
π

π − θ (6.8)

où l’angleθ, représenté sur la figure 6.12, est tel que :

cosθ =
r2

0 + r2 − d2

2r0r
(6.9)

Lorsqu’un candidatγ est détecté avec une distance angulaire au centre de la caméra r, si le
cercle - dont le centre coïncide avec le centre de la caméra etdont le rayon estr - n’intersecte pas
la région d’exclusion, le poids affecté à cet événement est 1. En revanche, si le cercle intersecte
la région d’exclusion, le poids affecté à l’événement représente l’inverse de la fraction de cercle
qui n’intersecte pas la région d’exclusion (supérieur à 1).

Cette méthode repose donc sur l’hypothèse forte selon laquelle l’acceptance présente une
symétrie radiale, ce qui n’est pas forcément le cas. En effet, la réponse de la caméra n’est pas
homogène en raison des variations de réponses d’un pixel (voir par exemple la section 5.2). En
outre, l’angle zénithal varie dans la caméra, ce qui introduit un gradient d’acceptance qui peut
devenir non-négligeable pour des observations à grand angle zénithal. De plus, l’estimation de
l’acceptance est impossible si une source est exactement aucentre de la caméra.

Même si l’hypothèse de départ est incorrecte, cette méthodeprésente l’avantage de per-
mettre l’estimation de l’acceptance pour chaque run et de prendre ainsi en compte les variations
de conditions d’observation run par run.
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F. 6.13 –Schéma des différentes cartes dans le référentiel de la caméra utilisées pour le calcul
de l’acceptance bi-dimensionnelle. De gauche à droite on trouve la carte de candidatsγ et la
carte d’exposition dont le rapport donne la carte d’acceptance.

Acceptance 2D

La méthode de calcul de l’acceptance bi-dimensionnelle permet de s’affranchir des pro-
blèmes liés au calcul de l’acceptance radiale. Toutefois, cette méthode ne peut être appliquée
pour un petit nombre de runs, elle nécessite un nombre suffisant d’événements pour limiter les
fluctuations poissonniennes du bruit de fond résiduel.

On calcule en premier lieu une carte d’exposition, dans le référentiel de la caméra. Pour
chaque run d’observation, des cartes du nombre de candidatshadrons sont remplies, en incluant
ou non les événements tombant dans des régions d’exclusion.Ces cartes sont ensuite sommées
sur tous les runs. On obtient alors une carte avec tous les événements et une carte avec tous
les événements sauf ceux tombant dans des régions d’exclusion pour toutes les observations.
Le rapport de ces deux cartes donne une estimation de l’exposition relative de chaque position
dans le référentiel de la caméra, soit la fraction du temps total passée en chaque position. Pour
un seul run, la carte d’exposition vaut 0 dans une région exclue et 1 partout ailleurs. Pour
plusieurs runs, en raison du mouvement des sources dans la caméra et des différentes directions
de pointés décalés (voir section suivante), la carte d’exposition présente des valeurs égales à 1 et
des valeurs comprises entre 0 et 1 pour les régions qui ont putêtre exclues pendant une fraction
des observations.

La carte des candidatsγ dans le référentiel de la caméra est également remplie avec les
événements de ce type ne tombant pas dans des régions exclues. Cette carte de candidatsγ,
divisée par la carte d’exposition, donne la carte d’acceptance en comblant les endroits où l’on
a un déficit d’observations (voir figure 6.13). Pour pouvoir calculer la carte d’acceptance par
cette méthode, il est donc nécessaire d’avoir suffisamment d’observations pour ne pas avoir de
positions dans la carte d’exposition à zéro. Cette méthode permet d’obtenir l’acceptance aux
candidatsγ mais également l’acceptance aux candidats hadrons.

Lorsque l’on dispose d’un grand nombre de runs d’observation, avec des conditions d’ob-
servation différentes, la source de variation la plus importante est la dépendance de l’acceptance
avec l’angle zénithal. On peut alors faire le calcul de l’acceptance bi-dimensionnelle par tranche
en angle zénithal.

Une fois que les cartes d’acceptance ont été obtenues dans leréférentiel des caméras, elles
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sont projetées sur le ciel en réutilisant les coordonnées dechaque observation de manière à
obtenir les cartes d’acceptance du champ de vue étudié et en supposant une symétrie azimutale.

6.2.3 Méthodes utilisant le mode d’observationwobble

L’acceptance aux photonsγ est faiblement décroissante en fonction de la distance au centre
du champ de vue, jusqu’à des distances angulaires de l’ordrede∼ 1◦, ensuite elle décroît rapide-
ment. Elle présente par ailleurs, en première approximation, une symétrie autour de la direction
de l’axe optique comme nous l’avons vu dans la section précédente.

Ces caractéristiques, couplées au grand champ de vue des caméras de H.E.S.S., permettent
d’estimer le fond directement à partir de régions définies dans le champ de vue et disjointes de
la région test. L’estimation du fond peut ainsi se faire en même temps que l’acquisition sur la
région ON, permettant ainsi des observations avec des conditions atmosphériques strictement
identiques. Pour ce faire, les observations sont effectuées en modewobbleou pointé décalé.
Lors de ces observations, les télescopes ne pointent pas directement en direction de la source
mais dans des directions décalées, alternativement en ascension droite et déclinaison, de±0, 5◦

à ±0, 7◦. Plusieurs géométries sont alors possibles pour définir lesrégions OFF illustrées sur
la figure 6.14. Les méthodes suivantes sont bien adaptées à laproduction de spectres mais ne
permettent pas de faire des cartes :

– la méthode de larégion miroir définit une seule région OFF circulaire, dont la position
est symétrique par rapport au centre du champ de vue à celle dela région ON,

– la méthode desrégions OFF multiplesdéfinit plusieurs zones circulaires réparties sur un
cercle dont le rayon est égal au décalage de la région test parrapport au centre du champ
de vue,

– la méthode de larégion en segment d’anneaudéfinit une région OFF en forme d’anneau,
centrée sur le centre du champ de vue, tronquée à la position de la source et dont le rayon
est égal au décalage de la région ON,

Pour produire des cartes, on utilise la méthode del’anneau complet, pour laquelle on défi-
nit une région en forme d’anneau, centrée sur la position de la région test. Cette méthode est
également utilisée lorsque la région ON est trop proche du centre du champ de vue.

Si plusieurs sources sont présentes dans le champ de vue, desrégions d’exclusionssont
définies autour de ces sources afin que les événements de fond n’y soient pas pris en compte.
Une zone d’exclusion “de sécurité” est également définie autour de la région ON pour éviter
d’être contaminé par des événementsγ en provenance de la source et dont les directions sont
mal reconstruites en raison de la limitation de la résolution angulaire de l’instrument.

L’excès de candidatsγ dans la région ON est alors calculé par la relation :

Nγ = NON − αNOFF (6.10)

où NON et NOFF sont les nombres d’événements comptés respectivement dansla région ON
et la ou les régions OFF. Le facteurα prend en compte les différences de sensibilité entre la
région test et les régions OFF. Si les acceptances étaient strictement identiques entre les deux
régions, le facteurα serait simplement le rapport des surfaces entre les régionsON et OFF. Il
s’exprime de la manière suivante (Berge et collab., 2007) :
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F. 6.14 –Illustration des différentes méthodes d’estimation de bruit de fond résiduel tirant
partie du grand champ de vue de l’instrument décrites dans letexte. Cette figure est tirée de
Lemière (2006).

α =

∫

ON
Aγ

ON(ψxψy, θz,E, t)dψxdψydφzdEdt
∫

OFF
Aγ

OFF(ψxψy, φz,E, t)dψxdψydφzdEdt
(6.11)

où Aγ

ON,OFF est l’acceptance du détecteur aux photonsγ qui dépend de la position dans le
champ de vue, repérée par les coordonnéesψx et ψy, de l’angle zénithalθz, de l’énergie de la
particuleE et du temps d’expositiont.

6.2.4 MéthodeON-OFF

Lorsque la région ON considérée est trop étendue, notammentlorsque celle-ci recouvre le
centre du champ de vue, les méthodes présentées ci-dessus nepeuvent pas être utilisées. On
a alors recours à une méthode qui fut utilisée notamment au début des prises de données de
H.E.S.S., lorsqu’il n’y avait qu’un seul télescope en fonctionnement. Cette méthode consiste
à observer une région d’intérêt en pointant les télescopes dans sa direction. La contamination
de la région en question par le bruit de fond est estimée en effectuant une seconde observa-
tion, avec des conditions atmosphériques et de pointé similaires. Pour ce faire, les télescopes
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suivent la même trajectoire dans le ciel lors des deux prisesde données, décalées de la durée
de l’acquisition. L’excès de candidatsγ dans la région ON est alors estimé simplement par la
différence entre le nombre d’événements compté dans la région ONet celui compté dans la
région OFF :Nγ = NON − NOFF. L’inconvénient de cette technique est qu’elle nécessite deux
fois plus de temps d’acquisition pour chaque observation. C’est également cette méthode qui
doit être utilisée pour la recherche d’émissions diffuses3.

6.2.5 MéthodeTemplate et méthode des poids

Ces méthodes reposent sur l’estimation du nombre d’événements de fond qui contaminent
la région source à partir d’une discrimination dans l’espace des variables de coupure, comme la
ShowerGoodnessdans l’analyse par modèle semi-analytique au lieu d’une distribution spatiale
des événements candidatsγ.

Dans la méthodeTemplate, le nombre d’événements de fond contenu dans la région ON est
estimé en utilisant les événements n’ayant pas passé les critères de sélection des candidatsγ.
Dans ce cas, le nombre d’événements dans la région OFF correspond au nombre d’événements
tombant dans un régime OFF de l’espace des coupures défini au préalable. La normalisation (le
facteurα) évaluant le rapport entre le nombre d’événements de fond retenu dans l’espace des
paramètres et le nombre d’événements de fond passant les coupures est calculée à partir de la
connaissance de l’acceptance aux photonsγ et aux hadrons. Cette méthode est décrite en détails
dans Rowell (2003).

La méthode des poids, quant à elle, consiste à accorder un poids à chaque événement en
fonction de la valeur de la variable discriminante obtenue.Le poids affecté à chaque événement
correspond à la probabilité que cet événement soit un photonet il est estimé en connaissance de
la distribution des valeurs de la variable discriminante pour desγ et des hadrons. Une description
détaillée de cette méthode peut être trouvée dans Lemoine-Goumard (2006).

6.2.6 Calcul de la significativité

Une fois qu’une valeur d’excès de candidatsγ a été obtenue par les méthodes décrites pré-
cédemment, il est nécessaire d’estimer si cet excès est significatif par rapport au bruit de fond.
Pour ce faire, Li et Ma (1983) ont défini un estimateur de significativité pour le cas où les du-
rées d’observation sur les régions tests (régions ON) et lesrégions à partir desquelles le fond
est estimé (régions OFF) sont différentes, ce qui est le cas pour les expériences d’astronomieγ

au sol. Le rapport des temps d’observation entre les deux types de région est notéα.
L’estimateur de significativité repose sur la comparaison de deux fonctions de vraisem-

blance, la première testant l’hypothèse où la région ON contient du signal, la seconde testant
l’hypothèse nulle pour laquelle la région ON ne contient pasde signal. On note le rapport des
vraisemblancesλ. La valeur−2 lnλ se comporte alors asymptotiquement comme unχ2 à un
degré de liberté et le nombre de déviation standard de l’hypothèse avec signal par rapport à
l’hypothèse sans signal - la significativité du signal - s’exprime de la manière suivante :

3Le lecteur intéresse pourra trouver plus de renseignementssur l’utilisation de la méthode ON-OFF pour la
recherche d’émissions diffuses dans Charbonnier (2010).
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S =
√
−2 lnλ (6.12)

avecλ qui vaut :

λ =

[

α

1+ α

(

NON + NOFF

NON

)]NON

×
[

1
1+ α

(

NON + NOFF

NOFF

)]NOFF

(6.13)

En l’absence de signal, la distribution des significativités est liée aux fluctuations statistiques
du fond et suit une distribution gaussienne de valeur moyenne nulle et de variance 1.

6.3 Analyse morphologique

La méthode d’ajustement de morphologie des sources détectées, présentée en détails dans
Rolland (2005), repose sur une hypothèse de morphologie pour la source dont les paramètres
sont ajustés par maximisation d’une fonction de vraisemblance. Cette méthode nécessite la
connaissance précise de la résolution angulaire de l’instrument.

Résolution angulaire

La résolution angulaire, qui dépend de l’énergie et des conditions de pointé, est estimée à
partir de simulations. Elle correspond à l’étalement du signal reconstruit en provenance d’une
source ponctuelle et est définie comme le rayon à l’intérieurduquel est contenu 68% de l’émis-
sion d’une source ponctuelle. La figure 6.9 présente notamment les performances de résolu-
tion angulaire de la méthode de reconstruction par modèle semi-analytique. Pour cette méthode
d’analyse et pour des observations au zénith, elle est toujours inférieure à 0.1◦ et, dans la gamme
en énergie entre 500 GeV et 20 TeV, elle est inférieure à 0.07◦.

Ces performances peuvent être améliorées en ajoutant une coupure sur l’incertitude de la
direction reconstruite (qui est un résultat de l’ajustement avec la méthodeModel++), en ne
sélectionnant que les événements qui ont été observés par aumoins trois télescopes ou encore
en demandant une charge contenue dans l’image élevée.

Ajustements morphologiques

Un premier ajustement possible concerne l’extension de la source. La distribution enθ2 (voir
figure 6.11) - dont la largeur est due à la résolution angulaire ou bien à l’extension intrinsèque
de la source - peut être ajustée. Cet ajustement se fait en supposant une forme pour la source
(ponctuelle, gaussienne ou toute autre forme), en convoluant cette forme avec la fonction de
réponse de l’instrument (la résolution angulaire) et en faisant l’hypothèse que la source est
située à l’origine de la mesure des anglesθ.

On peut également supposer une forme pour la source, c’est-à-dire la distribution à deux
dimensions de sa luminosité, et ajuster les paramètres du modèle sur les cartes. L’hypothèse est
convoluée avec la fonction de réponse de l’instrument afin deproduire une forme prédite par le
modèle, qui dépend de ses paramètres. Les événements observés sont comparés à la distribution
prédite et les paramètres sont ajustés par maximisation d’une fonction de vraisemblance (voir
Rolland (2005) pour plus de détails). La position et la formede la source peuvent ainsi être
ajustées simultanément.
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6.3.1 Production de cartes du ciel

La présence d’une source de photonsγ peut être testée en chaque position du champ de vue
et l’excès et la significativité peuvent être dérivés. Pour ce faire, et afin de pouvoir calculer ces
grandeurs au centre du champ de vue, la méthode de soustraction de fond utilisée est celle de
l’anneau complet. On peut ainsi construire des cartes d’excès et de significativité. La distribu-
tion en significativité des régions du champ de vue où il n’y a pas de sources, qui doit suivre une
distribution gaussienne de moyenne nulle et de variance 1, permet de s’assurer que l’estimation
du fond est convenable. Les régions d’exclusion doivent ainsi être définies pour produire des
cartes correctes. La production de cartes suit donc une procédure itérative où les régions d’ex-
clusion sont définies4 au fur et à mesure que des sources sont mises en évidence. Si des régions
émettrices de photonsγ sont mal exclues, le fond est surestimé, ce qui conduit à la présence de
“trous” dans les cartes de significativité. Un exemple de ceteffet est présenté au chapitre suivant
(figure 7.11).

D’autre part, pour caractériser les morphologies des sources étendues notamment, il est né-
cessaire de faire un échantillonnage sur les cartes de l’ordre de la taille de la résolution angulaire.
Un échantillonnage plus fin ferait apparaître des structures uniquement dues à la résolution an-
gulaire. Par ailleurs, lorsqu’on réduit la taille des bins,on augmente très rapidement (puissance
4) le temps de calcul. Toutefois, un échantillonnage à la taille de la résolution angulaire rend
difficile la comparaison des cartes avec les données multi longueurs d’onde. Pour éviter ce pro-
blème, les cartes sont d’abord sur-échantillonnées (plus finement que la résolution angulaire).
Ensuite, différents traitements peuvent leur être appliqués. La méthodedite dutop-hatconsiste
à intégrer pour chaque position l’ensemble du signal contenu dans un rayon prédéfini équivalent
à la résolution angulaire. La méthode dulissagequant à elle, consiste à convoluer la carte des
évènements par une fonction d’étalement de l’instrument (PSF) réaliste, estimée à partir de
simulations.

6.4 Analyse spectrale

La méthode de reconstruction spectrale présentée ici, utilisée dans la partie française de la
collaboration, a été initialement développée pour l’expérience CAT et est décrite dans Piron
(2000). Elle repose sur la comparaison du nombre d’événements dans des bins en énergie avec
une prédiction partant d’une hypothèse de forme spectrale.Les valeurs des différents paramètres
sont obtenues par maximum de vraisemblance par comparaisondes données au modèle.

Cette méthode nécessite la connaissance de la résolution enénergie et l’acceptance du dé-
tecteur en fonction de l’énergie, des conditions de pointé (l’angle zénithal et l’angle hors-axe
qui correspond au décalage de la source dans le champ de vue) et de l’efficacité optique (pou-
voir de réflexion des miroirs). Ces grandeurs sont estimées àpartir de simulations de gerbes
induites par des photonsγ à énergies fixes, pour différentes valeurs des angles zénithaux, des
angles hors-axe et de l’efficacité optique.
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F. 6.15 –Exemple de densité de probabilité de reconstruire un événement d’énergie E (en
abscisse) à une énergiẽE (en ordonnée), pour des photons arrivant au zénith.

Résolution en énergie

Des tables sont remplies à partir de ces simulations donnantla probabilité de reconstruire un
événement à une énergiẽE en fonction de l’énergie vraieE (voir figure 6.15). La résolution en
énergie∆E/E et les biais sont estimés à partir de ces tables et sont représentés sur la figure 6.9.
Pour des énergies comprises entre 200 GeV et 20 TeV, la résolution en énergie est meilleure que
15%. Elle est même meilleure que 10% entre 500 GeV et 10 TeV pour la méthode par modèle
semi-analytique. Par ailleurs, pour cette même méthode, les biais sont inférieurs à 5%, sauf pour
les plus basses énergies (entre 200 et 500 GeV) où des effets de sélection apparaissent.

Acceptance

L’acceptance du détecteur aux photonsγ (après coupures), également appelée surface effec-
tive de collection, peut s’exprimer de la manière suivante :

A(E, θ, δ, µ) =
∫

dS × ǫ(~r ,E, θ, δ, µ) (6.14)

où ǫ(~r ,E, θ, δ) représente l’efficacité de collection en fonction de la position du paramètre
d’impact~r, de l’angle zénithalθ, de l’angle hors-axeδ et de l’efficacité optiqueµ et de l’énergie
vraieE.

La dépendance aux variations d’angle zénithal et d’angle hors-axe de l’acceptance en fonc-
tion de l’énergie du photonγ incident est présentée sur la figure 6.16. L’énergie de seuilest
définie comme l’énergie à laquelle l’acceptance dépasse 20%de son maximum. Cette valeur
est choisie de manière à réduire au maximum le seuil en énergie tout en évitant d’introduire
des biais de reconstruction à basse énergie. Une méthode alternative consiste à maximiser le
taux différentiel d’événements pour une hypothèse de forme spectrale (dN/dE ∝ E−2). Lorsque

4Elles sont enregistrées dans une base de données.
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F. 6.16 –Surface effective de collection de H.E.S.S., en fonction de l’énergie du photonγ
incident, pour des sources observées avec un angle hors-axenul à gauche (représentée pour
différents angles zénithaux) et pour un angle zénithal nul à droite (représentée pour différents
angles hors-axe).

l’angle zénithal augmente, la tâche Cherenkov est plus étalée mais plus diffuse. Pour lesγ de
plus haute énergie, cela conduit à une augmentation de l’acceptance. Cependant, les photons
Cherenkov doivent parcourir une plus grande épaisseur d’atmosphère qu’au zénith et sont donc
plus absorbés. Cela affecte lesγ de plus basse énergie qui produisent moins de photons Cheren-
kov et le seuil en énergie s’en trouve augmenté. D’autre part, lorsque l’angle hors-axe augmente,
les gerbes peuvent se développer hors du champ de vue et seulsles γ de plus haute énergie
peuvent générer suffisamment de lumière Cherenkov pour pouvoir déclencher le système. L’ac-
ceptance diminue ainsi de manière globale et le seuil en énergie s’en trouve augmenté. De la
même manière, lorsque l’on se place à angle zénithal et anglehors-axe fixé, l’acceptance dimi-
nue au-delà d’une certaine énergie (quelques TeV). L’efficacité de sélection et de reconstruction
desγ de plus haute énergie diminue car une partie du signal (de la tâche de lumière Cherenkov)
sort du champ de vue et doit être extrapolé.

Méthode du maximum de vraisemblance

Cette méthode repose sur une hypothèse de forme spectrale, convoluée par la réponse du
détecteur pour être comparée avec les observations. Les paramètres de la forme spectrale sup-
posée sont alors évalués par une méthode de maximum de vraisemblance qui utilise en outre le
fait que les distributions des nombres de candidatsγ dans les régions ON et OFF suivent des
lois de Poisson.

La distribution mesurée est tout d’abord échantillonnée enintervalles
– en angle zénithal dans la gamme [θmin

iz
− θmax

iz
] avec∆ cosθ = 0, 02,

– en angle hors-axe dans la gamme [δmin
id
− δmax

id
] avec∆δ = 0, 5◦,

– en énergie reconstruite dans la gamme [Ẽmin
ie
− Ẽmax

ie
] avec∆ ln Ẽ = 0, 25

– et en efficacité optique dans la gamme [µmin
ir
− µmax

ir
] avec∆µ = 0, 1.

Pour chaque intervalle prédéfini, les nombre de candidatsγ, n et p observés respectivement
dans les régions ON et OFF, sont comptés et l’excès observé decandidatsγ peut s’écrire :

Sobs
γ,ie,iz,id,ir = nie,iz,id,ir − α × pie,iz,id,ir (6.15)
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avecα le rapport des temps d’exposition entre les régions ON et OFF.
Le nombre attendu de photonsγ dans l’intervalle∆ie,iz,id,ir est ensuite calculé par l’intégrale

suivante :

Sth
ie,iz,id,ir = τON

∫ Ẽmax
ie

Ẽmin
ie

dẼ
∫ ∞

0
dE ×

[

dN
dE

]th

× A(E, θ̄iz, δid, µir ) × P(θ̄iz, δid, µir ,E, Ẽ) (6.16)

où [dN/dE]th est la forme supposée du spectre,θ̄iz est l’angle zénithal moyen dans l’inter-
valle∆iz, δid est l’angle hors-axe de l’intervalle∆id et µir est l’efficacité optique de l’intervalle
∆ir . A est l’acceptance pour les photons d’énergie vraieE et P est la probabilité de reconstruire
unγ d’énergie vraieE à l’énergieẼ. τON est le temps d’observation dans la région ON etẼmin

ie
et Ẽmax

ie
sont les bornes en énergie de l’intervalle∆ie.

Une fonction de vraisemblance prenant en compte les probabilités poissonniennes d’obten-
tion des nombres d’événementsnie,iz,id,ir et nie,iz,id,ir peut alors être construite et maximisée pour
obtenir les paramètres ajustés de la forme spectrale supposée. Une description précise de cette
procédure est présentée dans Rolland (2005).

Pour chaque intervalle en énergie, les résidus peuvent êtreobtenus et permettent de s’assurer
que l’ajustement est correct.

Les formes spectrales les plus couramment testées sont :
– la loi de puissance:

dN
dE
= φ0

(

E
E0

)−Γ

(6.17)

– la loi de puissance avec coupure exponentielle:

dN
dE
= φ0

(

E
E0

)−Γ

× e−E/Ec (6.18)

où E0 est l’énergie de référence du spectre en TeV,Γ est l’indice spectral,φ0 est la nor-
malisation du flux en TeV−1 m−2 s−1, etEc est l’énergie de coupure en TeV.

On peut comparer les ajustements pour déterminer la forme laplus probable entre deux
hypothèses spectrales. Pour comparer deux hypothèses, notées respectivementH1 et H2, on
effectue la maximisation pour les deux formes et on calcule le rapport de vraisemblanceλ =
−2 ln

LH1
LH2

, avecLH1,H2 les maximums de vraisemblance obtenus pour chaque forme. Cerapport

se comporte asymptotiquement comme unχ2 à n degrés de liberté,n étant la différence du
nombre de degrés de liberté entre les deux formes. Siλ est positif, l’hypothèseH1 est la plus
probable et sin = 1, la significativité est simplement

√
λ.

Courbes de lumière

L’une des méthodes pour suivre l’activité d’une source est de construire les courbes de
lumière. Il s’agit du flux intégré au-delà d’une certaine énergie et pendant une certaine durée.
Lorsque la source est très intense, un découpage temporel enminutes peut-être effectué. C’est
notamment le cas lors de sursauts d’activité de certains noyaux actifs de galaxie.
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La détermination des courbes de lumière repose sur une hypothèse de forme spectrale -
déterminée au préalable par la méthode décrite ci-dessus - pour laquelle la maximisation de
la fonction de vraisemblance est effectuée pour chaque intervalle temporel en laissant la nor-
malisation du spectre libre et en fixant les autres paramètres (indice spectral,...) à leur valeur
moyenne.

Erreurs systématiques

Les erreur systématiques ont été étudiées en détails par Rolland (2005). Elles représentent
20% pour la valeur du flux et±0, 1 pour la valeur de l’indice spectral. Les sources de ces erreurs
sont notamment le bruit de fond de ciel, les variations des conditions atmosphériques, la distri-
bution des observations en azimut et les variations des paramètres d’étalonnage du détecteur.
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Grâce à son grand champ de vue de 5◦, à sa sensibilité et à sa résolution angulaire, mais
également par sa situation géographique, H.E.S.S. a permisd’effectuer un relevé des régions
internes du plan Galactique au TeV. Il fut le premier instrument capable de réaliser ces observa-
tions dans le domaine des très hautes énergies. Cette stratégie d’observation a été mise en place
dès le début de l’exploitation des télescopes en 2004 et a permis d’ouvrir une nouvelle fenêtre
de l’astronomie et de détecter un nombre conséquent de nouvelles sources dans cette gamme en
énergie (voir section 3)1.

1Les deux-tiers des sources Galactiques au TeV ont été découvertes par H.E.S.S. Le catalogue TeVCat recense,
au 1er juillet 2011, 84 sources Galactiques dans cette gamme en énergie dont 57 découvertes par H.E.S.S.
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7.1 Stratégie(s) d’observation

H.E.S.S. fonctionne en mode pointé, c’est-à-dire en pointant en direction d’une source (ou
juste à coté pour le mode d’observationwobbleexposé dans la section 6.2.3). Cependant il
est possible d’utiliser le grand champ de vue (effectif) de 4◦ de l’instrument pour faire une re-
cherche à l’aveugle de sources en effectuant des observations dans des directions régulièrement
espacées. Cette stratégie est utilisée depuis le commencement des prises de données. À ces ob-
servations, s’ajoutent les observations dédiées prises endirection de sources d’intérêt. Mises à
part quelques sources dont l’émission à très haute énergie était attendue - comme le centre Ga-
lactique ou le vestige de supernova RXJ 1713.7-3946 - les sources d’intérêt sont bien souvent
identifiées d’abord grâce au relevé du plan Galactique et lesobservations dédiées sont prises
par la suite.C’est ainsi la méthode privilégiée pour la découverte de nouvelles sources au TeV.
De cette stratégie d’observation résulte toutefois une exposition fortement non uniforme sur le
champ de vue comme le montrent les figures 7.1 et 7.2.

7.2 Production de cartes sur le ciel

Les cartes présentées dans ce chapitre utilisent les données disponibles depuis 2004 jus-
qu’en décembre 2010 et qui passent les critères de qualité exposés dans la section 6.1.2. Tous
les runs pointant dans les intervallesl ∈ [−120◦,+80◦] et b ∈ [−5◦, 5◦] ont été sélectionnés et
les cartes sont produites pour la même gamme en longitude mais avecb ∈ [−3◦,+3◦]. La taille
des bins choisie est de 0, 02◦ × 0, 02◦. Il est intéressant de noter que, depuis le premier relevé
effectué par H.E.S.S. (Aharonian et collab., 2006g) pour la région la plus centrale du plan Ga-
lactique (l ∈ [−30◦,+30◦]), la gamme en longitude a été considérablement étendue (Hoppe,
2008; Chaves et H. E. S. S. Collaboration, 2009). Le lot de données utilisé comporte ainsi 4820
runs, correspondant à∼ 2300 heures d’observation réparties de manière non uniforme avec une
exposition moyenne de∼ 20 heures (voir figures 7.1, 7.2 et 7.3). Les données prises en2010
ainsi que celles planifiées en 2011 visent d’une part à homogénéiser l’exposition et d’autre part
à l’approfondir dans la régionl ∈ [−92◦,−78◦].

Les conditions d’observation (angle zénithal, angle hors-axe et efficacité optique) sont
connues pour chaque run d’observation et peuvent être reconstruites pour chaque position sur
le ciel. Des cartes de ces conditions d’observation peuventalors être calculées en moyennant
les valeurs des différentes observables en les pondérant de l’acceptance relative par rapport au
centre du champ de vue. Ces cartes sont présentées sur les figures 7.4, 7.7 et 7.9 et les valeurs
moyennes en fonction de la longitude sont présentées sur lesfigures 7.5, 7.8 et 7.10. Les valeurs
moyennes sur toute la carte sont quant à elles résumées dans le tableau 7.1.

Les performances instrumentales sont d’autant meilleuresque les observations sont
conduites proche du zénith. Cependant, les valeurs des angles zénithaux accessibles dépendent
de la position dans le ciel et influent principalement sur le seuil en énergie de l’analyse comme
cela sera montré dans la section 7.3.

La carte des angles hors-axes est directement reliée à la stratégie d’observation, en effet, les
observations en mode “scan” sont conduites dans trois bandes en latitude, avec des observations
centrées enb = −1◦, 0◦,+1◦ et espacées de∼ 0.7◦ en longitude. Depuis 2006, lorsqu’il a été
établi que la majorité des sources de photonsγ de très haute énergie était distribuée le long
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Observable Valeur moyenne/ RMS
Angle zénithal (deg) 33.99/12.18
Angle hors-axe (deg) 2.05/0.72

Efficacité optique 0.63/0.03

T. 7.1 –Valeurs moyenne et RMS des différents paramètres de condition de pointé pour les
4820 runs d’observation en direction des régions internes du plan Galactique obtenues entre
début 2004 et fin 2010.

du plan Galactique, les observations dans ce mode sont conduites avec des pointés centrés en
b = ±0, 7◦. La valeurs moyenne des angles hors-axe est ainsi plus faible autour du plan ce qui
conduit à des observations de meilleure qualité et une meilleure sensibilité pour cette valeur de
latitude.

L’efficacité optique, quant à elle, est sensible au vieillissement du détecteur. Elle reflète l’état
des télescopes au moment de l’observation et n’est pas dépendante d’une position particulière
sur le ciel. La valeur indiquée dans les cartes et qui est en général utilisée est l’efficacité optique
par rapport à l’efficacité optique optimale égale à 11%. Une valeur de 70% correspond ainsi à
7, 7% d’efficacité optique globale.

7.2.1 Cartes de significativité

Les cartes de significativité sont déterminées à partir des cartes d’excès obtenues par la
méthode de l’anneau complet, décrite dans la section 6.2. Demanière à avoir suffisamment
d’événements de fond disponibles pour calculer cette significativité, même proche de régions
d’exclusions étendues, l’anneau choisi possède une taillesuffisamment grande : son rayon in-
terne est de 0, 6◦ et son rayon externe est de 1, 2◦.

La carte de significativité de la région interne du plan Galactique la plus récemment publiée
par la collaboration H.E.S.S. (Gast et collab., 2011), utilise l’analyse par la méthode des mo-
ments de Hillas et des arbres de décision pour discriminer entre photonsγ et hadrons et pour
reconstruire les paramètres physiques de ces particules primaires (Ohm et collab., 2009b). La
charge minimale requise par image de gerbe dans chaque caméra est de 160 photoélectrons,
résultant en un seuil de l’ordre de 500 GeV.

7.2.1.1 Configurations

La méthode par modèle semi-analytique utilisée dans ce manuscrit ne nécessite pas de net-
toyage des images avant l’ajustement. Il est ainsi possibled’imposer une coupure moins dure
sur la charge contenue dans les images de gerbes. C’est pourquoi les configurations standard de
cette méthode d’analyse possèdent des seuils en charge inférieurs à la valeur utilisée par la mé-
thode des moments de Hillas (voir section 6.1.4). La configurationFaint pour laquelle le seuil
en charge est de 120 photoélectrons est celle qui correspondle mieux à ce qui a été utilisé pour
produire la carte publiée dans Gast et collab. (2011). Les cartes présentées dans la suite ont été
produites avec cette configuration et ont servi de contre-vérification pour la carte publiée.

Par ailleurs, la significativité est évaluée en chaque position en sommant les événements
tombant dans un rayon de 0, 1◦ ou 0, 22◦ degré autour de cette position. Ces valeurs sont adap-
tées respectivement à la recherche de sources ponctuelles ou étendues.
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F. 7.1 –Carte de l’exposition en heures, produite en sommant, pour chaque position de la
carte, les temps d’observation de chaque run et en tenant compte de la décroissance de l’ac-
ceptance en fonction de la distance au centre de la caméra.

7.2.1.2 Gestion des régions d’exclusion

L’estimation du bruit de fond résiduel, et donc la gestion des régions d’exclusion, est une
étape délicate de l’analyse. Si des régions contenant du signal sont mal exclues, le calcul de l’ex-
cès par la méthode de l’anneau conduit à une surestimation duniveau du fond, ce qui amène, au-
tour de ces régions, à une sous-estimation de l’excès. Cela apour conséquence de sous-estimer
les valeurs de significativité. La figure 7.11 présente une carte de significativité pour laquelle
la taille des régions d’exclusion a été volontairement réduite et autour des sources brillantes,
notamment pour la région notée R9, il apparaît un anneau de significativité sous-estimée. Une
manière de détecter ou contrôler ce genre de problème est de regarder la distribution des valeurs
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F. 7.2 –Projection de l’exposition (en heures) suivant b= 0◦ (en rouge) et moyennée sur
toutes les latitudes (en noir) en fonction de la longitude. La valeur moyenne est de 19,83 heures
mais certaines positions, avec plus de 160 heures ont été intensivement étudiées.
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F. 7.3 –Fraction f de la zone du plan Galactique considérée dont l’exposition (en heures)
est supérieure à un certain seuil, en fonction de ce seuil. Onobserve ainsi que seule la moitié
du ciel à reçu une exposition supérieure à∼ 13 heures et au-delà de∼ 40 heures, la fraction
devient inférieure à10%. Cette courbe à été obtenue à partir de la carte présentée à lafigure
7.1.

de significativité obtenues en dehors des régions exclues sur l’ensemble de la carte. Si des ré-
gions sont mal exclues, la distribution ne suit plus une distribution normale de moyenne nulle
et d’écart-type 1 comme attendu.

Les régions d’exclusion sont remplies à la main, dans une base de données, et chargées
en début d’analyse. Ce remplissage est un processus à la foisitératif et évolutif, les régions
étant ajoutées au fur et à mesure que la sensibilité augmenteet que de nouvelles sources sont
découvertes. La sensibilité augmente d’abord du fait de l’exposition plus importante au cours du
temps mais également en utilisant des méthodes d’analyse elles-mêmes plus sensibles. J’ai pris
en charge cette tâche durant ma thèse pour la région du plan Galactique. La figure 7.13 présente
la carte des régions exclues utilisée pour les analyses présentées dans ce chapitre superposée à
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F. 7.4 –Carte de l’angle zénithal moyen des observations.

la carte de significativité obtenue avec la configurationFaint (voir section suivante).

7.2.1.3 Cartes et distributions de significativité

La figure 7.12 présente la carte de significativité obtenue pour l’hypothèse de sources éten-
dues et la figure 7.14 de droite présente la distribution des valeurs de significativité en dehors
des régions d’exclusion. Cette distribution est bien ajustée par une gaussienne de moyenne
−0, 120± 0, 001 et d’écart-type 1, 099± 0, 001, en accord avec une absence de signal pour ces
régions. Il est à noter que les erreurs sont sous-estimées enraison des corrélations entre les
pixels. Ces valeurs montrent que les régions contenant du signal sont bien exclues d’une part et
que l’instrument et le fond sont bien compris d’autre part. De la même manière, la distribution
des valeurs de significativité en dehors des régions d’exclusion pour une hypothèse de sources
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F. 7.5 –Projection de l’angle zénithal suivant b= 0◦ (en rouge) et moyenné sur toutes les
latitudes (en noir) en fonction de la longitude.
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F. 7.6 –Significativité corrigée du nombre d’essai en fonction de lasignificativité pour un
nombre d’essais égal à3× 106.

ponctuelles présentée sur la figure 7.14 de gauche est bien ajustée par une gaussienne de valeur
moyenne−0, 063± 0, 001 et d’écart-type 1, 032± 0, 001.

Correction du nombre d’essais

La significativitéσp obtenue en chaque position du ciel correspond à la probabilité P que
le signal observé ne soit pas du à une fluctuation statistiquepositive du fond. Cependant la
probabilité d’observer une significativité supérieure à uncertain seuil dans les cartes augmente
avec le nombre de positions indépendamment testées sur le ciel. Il faut donc corriger la proba-
bilité P du nombre d’essais statistiquesN. La probabilité de ne pas atteindre la significativité
correspondant à la probabilitéP pourN essais peut s’écrire :

1− PN = (1− P)N (7.1)

Dès lors, la probabilitéPN de trouver, par chance, une significativitéσp à n’importe quelle
position du ciel est :
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F. 7.7 –Carte de l’angle hors-axe moyen des observations.

PN = 1− (1− P)N (7.2)

Cette probabilité correspond à la significativité corrigéedu nombre d’essaisN. Une approxi-
mation conservative est de prendre comme nombre d’essai le nombre de pixels de la carte qui
est ici égal à 3× 106 pixels. Ce nombre est clairement surévalué car la techniquede l’anneau
complet utilisée pour évaluer la significativité résulte enune forte corrélation entre les pixels
voisins. Lors du premier relevé du plan Galactique avec H.E.S.S. (Aharonian et collab., 2006g),
la significativité minimale pour pouvoir déclarer une source était fixée à 4 après correction du
nombre d’essais. Pour avoir une significativité supérieureà 4 écarts standards après correction
du nombre d’essais considéré ici, il faut ainsi une significativité de 6, 7 écarts standards (voir
figure 7.6).
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F. 7.8 –Projection de l’angle hors-axe suivant b= 0◦ (en rouge) et moyenné sur toutes les
latitudes (en noir) en fonction de la longitude.

Le nombre d’essai pourrait cependant être estimé plus précisément à partir de simulations en
tirant pour chaque pixel de la carte un nombre de candidatsγ fluctuant selon une loi de Poisson
autour de la valeur attendue estimée à partir de l’acceptance.

7.2.2 Cartes et distributions des candidats normalisées par l’acceptance

Le calcul des cartes (et des distributions) des candidats normalisées par l’acceptance permet
de s’assurer que l’estimation et la compréhension du fond est correcte. Ces cartes sont remplies
avec le nombre d’événements dans chaque bin divisé par l’acceptance dans ce bin qui corres-
pond au nombre d’événements de fond attendus et multiplié par l’acceptance moyenne sur toute
la carte. De telles cartes peuvent être calculées aussi bienpour les candidatsγ que pour les can-
didats hadrons. On compare donc le nombre de candidats observés au nombre de candidats
attendus. Pour les candidatsγ, les distributions des valeurs obtenues sur les cartes sontremplies
pour les régions non exclues tandis que pour les candidats hadrons, toutes les positions de la
carte sont utilisées pour construire la distribution.

Les distributions sont bien centrées sur 1 et possèdent des largeurs respectivement de 4, 43%
et 1, 38% pour les candidatsγ et les candidats hadrons, dominées par les fluctuations sta-
tistiques. Par ailleurs, les cartes ainsi calculées ne présentent pas de gradients. Ces valeurs
montrent que notre compréhension du fond et du détecteur esttrès correcte.

7.2.3 Cartes de flux et de seuil de détection

De manière à convertir les cartes d’excès en cartes de flux, ilest nécessaire de prendre en
compte l’acceptance intégrée du détecteur sur le champ de vue. Cette dernière est calculée à
partir de simulations sous une hypothèse de forme spectraleet permet de calculer pour un flux
donné le nombre de photonsγ attendu.

Acceptance intégrée

Pour une forme spectrale donnée, l’excès de candidatsγ attendu dans un bin du ciel peut
s’exprimer de la manière suivante :
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F. 7.9 –Carte de l’efficacité optique moyenne des observations.

nγ =
∫ ∫

Eth

A(Et, θ, φ)
dΦ
dEt

(Et) dEt dt (7.3)

où :
– Et est l’énergie vraie,
– Eth est l’énergie de seuil (qui dépend des conditions de pointé de chaque run),
– A(Et) est l’acceptance aux photonsγ, qui dépend en particulier de l’angle zénithalθ et

de l’angle hors-axeφ ;

–
dΦ
dEt

est le flux différentiel de la source ;

– t est le temps.
Pour une simulation d’une source ponctuelle suivant un spectre en loi de puissance d’indice
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F. 7.10 –Projection de l’efficacité optique suivant b= 0◦ (en rouge) et moyennée sur toutes
les latitudes (en noir) en fonction de la longitude.

F. 7.11 –Carte de significativité calculée avec des tailles de régions d’exclusion volontaire-
ment sous-estimées. La significativité est clairement sous-estimée autour des sources brillantes,
l’effet est particulièrement visible pour la région notée R9.

spectralΓ avec un flux différentiel à 1 TeV égal àφ0, correspondant à un temps d’observation
t0, le nombre d’événements attendus dans les coupures est alors :

ncut = φ0

∫

A(Et, θ, φ)

(

Et

E0

)−Γ

dEt × t0 (7.4)

Le nombre de photonsγ simulés peut être calculé de la même manière. En notantR le rayon
de la simulation :

nsim = φ0 × πR2

∫ E2

E1

(

Et

E0

)−Γ

dEt × t0 =
φ0 E0 πR2

1− Γ













(

E2

E0

)1−Γ

−
(

E1

E0

)1−Γ










× t0 (7.5)

L’ aire effective moyenne, obtenue par la simulation est alors :

Σ =
ncut

nsim
× πR2 =

∫

A(Et, θ, φ)
dΦ
dEt

(Et) dEt

∫

dΦ
dEt

(Et) dEt

(7.6)

L’ acceptance intégrée(qui s’exprime en m2TeV) est définie de sorte que le flux différentiel
φ puisse être obtenu à partir de l’excès de candidatsγ, de l’acceptance intégréeen question et
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F. 7.12 –Carte de significativité (calculée par la méthode de Li et Ma (1983)) obtenue avec
la configurationFaintet un rayon d’intégration de0, 22◦ adapté pour la recherche de sources
étendues. L’échelle de couleur, représentant la significativité, a été limitée à 20 déviations stan-
dard.

du temps d’observation :

nγ = φ ×Aint × ∆t −→ Aint =
nγ

φ × ∆t
(7.7)

Pourφ ×∆t = φ0 × t0 on doit obtenirnγ = ncut. L’acceptance intégréeest alors, pour chaque
simulation :

Aint =
ncut

φ0 × t0
=

ncut

nsim
× E0 πR2

1− Γ













(

E2

E0

)1−Γ

−
(

E1

E0

)1−Γ










(7.8)
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F. 7.13 –Carte de significativité obtenue par la configurationFaintet un rayon d’intégration
de0, 22◦, identique à celle présentée sur la figure 7.12, avec les régions d’exclusion représentées
en jaune. La significativité en dehors de ces régions est compatible avec du bruit.

En combinant avec l’aire effective moyenne, on obtient :

Aint = Σ
E0

1− Γ













(

E2

E0

)1−Γ

−
(

E1

E0

)1−Γ










(7.9)

L’ acceptance intégréeest calculée à a partir de simulations et tabulée pour des spectres en loi
de puissance, pour différents angles zénithaux, angles hors-axe, indices spectraux et efficacités
optiques.
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F. 7.14 –Distributions des valeurs de significativité (Li et Ma, 1983) obtenues avec la configu-
ration Faint, en dehors des régions d’exclusion pour un rayon d’intégration de0, 1◦ (à gauche)
et de0, 22◦ (à droite). Les ajustements par des gaussiennes en traits pointillés noirs sont discu-
tés dans le texte.

Carte d’exposition intégrée

Une fois lesacceptances intégréesobtenues pour différentes valeurs d’angle zénithal, angle
hors-axe et efficacité optique, une carte d’exposition intégrée(exprimée en m2TeVs) peut être
obtenue en sommant les contributions de chaque run multipliées par le temps d’observation
correspondant :

Eint(x, y) =
∑

i

Aint(θi , φi(x, y), Γ) × ∆ti (7.10)

Calcul des cartes de flux

Les cartes en flux différentiel à 1 TeV peuvent être obtenues simplement en divisant la
carte d’excès par la carte d’exposition intégrée. On obtient alors une carte dont les valeurs sont
exprimées en flux différentiel à 1 TeV (en unités de m−2s−1TeV−1)

Calcul des cartes de seuil de détection

Pour calculer les cartes de seuil de détection, il faut tout d’abord estimer le nombre de can-
didatsγ nécessaires pour atteindre une significativité fixée étant donné le nombre d’événements
de fond observé. En divisant ce nombre par la carte d’exposition intégrée, on obtient alors une
carte de seuil de détection. Les valeurs dans cette carte représentent, en chaque pointdu ciel, le
flux différentiel à 1 TeV minimal nécessaire pour obtenir une détection avec une significativité
fixée pour une certaine hypothèse de forme spectrale compte tenu du fond mesuré.
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Test de la méthode en direction du centre Galactique

Pour vérifier que cette méthode de détermination des cartes de seuil de détection est correcte,
il est possible de comparer le flux minimal détectable pour une significativité de 5σ avec le flux
publié en direction du centre Galactique dans (Aharonian etcollab., 2004b). Le spectre supposé
pour le calcul de la carte de seuil de détection est une loi de puissance d’indice 2, 2. Sous cette
hypothèse, et étant donné le niveau de fond observé dans les données, un nombre de photons
γ nγ,5σ ≃ 245 est nécessaire pour détecter une source à 5σ dans cette direction. Par ailleurs, la
valeur au centre Galactique de la carte de seuil de détectioncorrespond à un flux différentiel (en
pourcent du Crabe) à un 1 TeV deφS = 0.24 %.

Les observations en direction du centre Galactique résultent en une détection à≃ 100σ, avec
un flux différentiel à 1 TeV (en pourcent du Crabe) pour un spectre en loi de puissance d’indice
2, 2± 0, 09 deφDet = 7.25 %. Cela correspond à un excès denγ,Det ≃ 6325γ.

Dès lors, si le calcul du seuil de détection est correct, le produit

ζ = φDet ×
nγ,5σ
nγ,Det

(7.11)

doit avoir une valeur proche deφS. La valeur obtenue estζ = 0.28 %. Cette valeur est proche
de la valeur attendue ((ζ − φS)/φS = 0.167), validant ainsi la méthode.

7.2.3.1 Application aux données du plan Galactique

Dans cette section, les méthodes présentées précédemment sont appliquées aux données du
plan Galactique.

Cartes de flux

La figure 7.15 présente la carte en flux obtenue sous l’hypothèse d’un spectre en loi de puis-
sance d’indice 2, 5 (valeur utilisée dans les différentes publications de la collaboration H.E.S.S.
sur le relevé du plan Galactique) et pour une hypothèse de source étendue (avec un rayon d’in-
tégration de 0, 22◦). Pour le calcul de cette carte, seuls les bins ayant reçu uneexposition supé-
rieure à 1 heure ont été remplis. Les cartes en flux sont utilespar exemple pour la comparaison
des sources car elles corrigent des effets de l’exposition fortement non-homogène en ne repré-
sentant pas l’excès de photons mais le flux intrinsèque des sources. La figure 7.16 présente un
exemple d’une région pour laquelle des sources peu visibles(à gauche de la carte) par rapport
à une source voisine (à droite de la carte) dans la carte d’excès apparaissent bien plus visibles
dans la carte en flux.

Cartes de seuil de détection

La carte de seuil de détection présentée sur la figure 7.19 a été calculée sous l’hypothèse d’un
spectre en loi de puissance d’indice 2, 5 et avec un rayon d’intégration de 0, 22◦. Cette carte a
été calculée à partir de la carte d’exposition intégrée présentée sur la figure 7.18 et du nombre
de photons nécessaires pour une détection avec un seuil de 6, 7σ, dont la carte est présentée
sur la figure 7.17. Cette carte est normalisée au flux différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1
TeV (φ0(1 TeV)= 3.45× 10−11 cm−2 s−1 TeV−1). La carte présente ainsi le seuil de détection en
pourcentage du flux différentiel du Crabe à 1 TeV.
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F. 7.15 –Carte de flux obtenue avec la configurationFaint, pour un rayon d’intégration
de 0, 22◦ et un spectre en loi de puissance d’indiceΓ = 2, 5. Les valeurs sont exprimées en
m−2TeV−1s−1.

La figure 7.20 montre le seuil de détection en fonction de la longitude pour différentes
valeurs de latitude tandis que la figure 7.21 présente le seuil de détection en fonction de la
longitude pour la même latitude mais pour différents indices spectraux. Enfin, la figure 7.22
présente le seuil de détection en fonction de la longitude, sous l’hypothèse de source ponctuelle
et de source étendue. Le seuil de détection est plus faible d’un facteur∼ 2 pour l’hypothèse de
sources ponctuelles.

Les flux détectables avec une significativité de 6, 7σ sont sur la majeure partie du plan
Galactique inférieurs à 4-5% du flux différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV et pour
l’hypothèse de source ponctuelle, le flux détectable est même, dans les régions les plus centrales,
inférieur à 1% du flux différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV.



7.3. VERS LES PLUS BASSES ÉNERGIES ET UN SEUIL DE DÉTECTION PLUS
FAIBLE 137

(a) Carte d’excès

(b) Carte en flux

F. 7.16 –Carte d’excès (en haut) et carte en flux (en bas), obtenues pour la même région. Sur
la carte d’excès, les sources H.E.S.S. à gauche de l’image nesont pratiquement pas visibles en
comparaison des sources H.E.S.S. de droite. Sur la carte en flux, l’effet d’exposition est corrigé
et les sources ont un flux comparable.

7.3 Vers les plus basses énergies et un seuil de détection plus
faible

Les configurations standard de l’analyseModel++ sont les configurationsStandard, Faint
et Loose. Ces trois configurations diffèrent notamment par la valeur de la coupure en charge
contenue dans les images des gerbes détectées dans les caméras. Comme décrit dans la section
6.1.4, la coupure en charge est de 40pe pourLoose, 60pe pourStdet 120pe pourFaint. La charge
déposée dans les caméras étant proportionnelle à l’énergiede la particule primaire, baisser ce
seuil permet de baisser le seuil en énergie de l’analyse au prix d’une plus grande sensibilité
à d’éventuels effets atmosphériques ou instrumentaux. En utilisant les cartes de conditions de
pointé, il est possible de déterminer le seuil en énergie - défini ici (voir section 6.4) comme
l’énergie à laquelle l’acceptance est à 20% de l’acceptancemaximale - à chaque position du
ciel en utilisant les tables d’acceptance décrites dans la section 6.4.
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F. 7.17 –Carte du nombre de photonsγ nécessaires pour obtenir une significativité de6, 7σ
étant donné le nombre d’évènements de fond observés.

F. 7.18 –Carte d’exposition intégrée, calculée de la manière décrite dans le texte. Les valeurs
sont exprimées enm2TeVs.

F. 7.19 –Carte de seuil de détection (flux minimal détectable avec unesignificativité de6, 7σ)
exprimé en % du flux différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV, calculée en configuration
Faintpour un spectre en loi de puissance d’indiceΓ = 2, 5 et un rayon d’intégration de0, 22◦.
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F. 7.20 –Flux minimal détectable avec une significativité de6, 7σ, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV en fonction de la longitude, suivant les latitudes
b = −0, 3◦ (en noir), b= −0, 3◦ − 1, 5◦ (en rouge) et b= −0, 3◦ + 1, 5◦ (en bleu). Ces courbes
ont été calculées en configurationFaintpour un spectre en loi de puissance d’indiceΓ = 2, 5 et
un rayon d’intégration de0, 22◦.
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F. 7.21 –Flux minimal détectable avec une significativité de6, 7σ, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV en fonction de la longitude, suivant la latitude
b = −0, 3◦, pour un spectre en loi de puissance d’indiceΓ = 2, 1 (en rouge) etΓ = 2, 5 (en
noir). Ces courbes ont été calculées en configurationFaint, pour un rayon d’intégration de
0, 22◦.
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F. 7.22 –Flux minimal détectable avec une significativité de6, 7σ, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV en fonction de la longitude, suivant la latitude
b = −0, 3◦, pour un rayon d’intégration r= 0, 1◦ (en noir) et r= 0, 22◦ (en noir). Ces courbes
ont été calculées en configurationFaint, pour un spectre en loi de puissance d’indiceΓ = 2, 5.
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F. 7.23 –Carte du seuil en énergie, défini comme l’énergie à laquelle l’acceptance est à20%
de l’acceptance maximale, pour la configurationFaint.

Abaissement du seuil en énergie

La figure 7.23 présente une carte du seuil en énergie pour la configurationFaint. La figure
7.24 montre la valeur moyenne du seuil en énergie en fonctionde la longitude Galactique pour
les trois configurations d’analyse. En comparant avec la figure 7.5, on observe, comme cela a été
mentionné plus haut, que la valeur du seuil en énergie dépendprincipalement de l’angle zénithal
moyen à la position d’observation. La figure 7.25 de gauche présente les distributions des seuils
en énergie sur toute la région du plan Galactique pour les trois configurations d’analyse et
la figure 7.25 de droite présente les distributions des rapports des seuils entre les différentes
configurations. La configurationLooseest donc, comme attendu, celle qui permet d’obtenir les
seuils en énergie les plus faibles. Les seuils en énergie moyens sont pour les configurations
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Standardet Looserespectivement∼ 14% et∼ 36% plus faible qu’en configurationFaint.
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F. 7.24 –Seuil en énergie, moyenné sur les latitudes, en fonction de la longitude pour la
configurationFaint en noir, la configurationStandarden rouge et la configurationLooseen
bleu.

Les cartes présentées précédemment dans ce chapitre ont étéproduites avec la configuration
Faint. Les cartes présentées dans cette section sont produites avec les configurationsStandard
et Loose, avec des seuils en énergie moyens respectivement∼ 14% et∼ 36% plus faible qu’en
configurationFaint. Les spectres en énergie des sources observées peuvent généralement être
ajustés par des lois de puissancedN/dE ∝ E−Γ, avec des indices spectrauxΓ en général su-
périeurs à 2. Ainsi, abaisser le seuil en énergie permet de recueillir un plus grand nombre de
photonsγ et d’avoir accès à des sources plus faibles. Toutefois, la configurationLoosepos-
sède également des coupures plus lâches en terme de réjection de fond hadronique. Cet effet est
étudié en comparant les sensibilités pour les différentes configurations.

Abaissement du seuil de détection

Les cartes de seuil de détection ont été produites pour les configurationsStandardet Loose
de la même manière que précédemment pour la configurationFaint. La figure 7.26 présente le
flux minimal détectable à 6, 7σ pour les différentes configurations en fonction de la longitude
(pour la latitudeb = −0, 3◦ où la sensibilité moyenne est minimale). La figure 7.27, quant à elle,
présente les rapports des flux minimals détectables à 6, 7σ, moyennés sur toutes les latitudes,
des différentes configurations en fonction de la longitude. Ces figures montrent que, pour des
latitudes inférieures à∼ 20◦, la configurationStandardpossède un seuil de détection plus faible
que les deux autres configurations et que la configurationFaint possède un seuil de détection
légérement plus faible que la configurationLoose. Au-delà de cette valeur, les configurations
présentent des seuils de détection équivalents. Le flux minimal détectable par la configuration
Standardest en moyenne∼ 10% plus faible que celui en configurationFaint et Looseet il est
en moyenne équivalent enFaint et enLoose. Cette évolution laisse penser qu’il pourrait y avoir
une valeur optimale des variables de coupure en terme de seuil de détection.

On s’attend cependant à ce que l’écart de seuil de détection entre les configurations soit
réduit si l’indice spectral diminue, notamment entre les configurationsStandardet Faint, cette
dernière étant plus sensible pour des sources plus dures (voir figure 7.21). Les rapports des flux
minimal détectables à 6, 7σ ont ainsi été calculés pour un indice de 2, 3, correspondant à la
valeur moyenne des sources Galactiques détectées par H.E.S.S. Dans ce cas, la configuration
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F. 7.25 –À gauche : Distributions des seuils en énergie sur l’ensemble de la carte pour les
trois configurations d’analyse. À droite : Distributions des rapports des seuils en énergie pour
les différentes configurations d’analyse.

Standardprésente un seuil de détection en moyenne∼ 5% plus faible que la configurationFaint
tandis que cette dernière possède un seuil de détection∼ 10% plus faible que la configuration
Loose.

Pour conclure, la configurationStandardest donc la configuration possédant le seuil de
détection le plus faible tandis que les configurationsFaint et Loosesont équivalentes mais la
configurationLoosepossède un seuil en énergie sensiblement inférieur.

7.3.1 Cartes et distributions

Configuration Standard

La figure 7.28 présente la distribution des valeurs de significativité en dehors des régions
d’exclusion obtenue pour l’hypothèse de sources ponctuelles avec la configurationStandard.
Cette distribution est ajustée par une gaussienne de moyenne−0, 06183± 0, 00065 et d’écart-
type 1, 050±0, 001, en bon accord avec l’absence de signal pour ces régions.Pour une hypothèse
de sources étendues, la distribution des valeurs de significativité en dehors des régions d’exclu-
sion est bien ajustée par une gaussienne de valeur moyenne−0, 1233± 0, 0007 et d’écart-type
1, 151± 0, 001. Cette distribution montre un excès de valeurs de significativité négatives. Cet
excès, en cours d’étude, est probablement lié à certaines régions d’exclusion de taille trop faible.

Ces valeurs montrent (au moins pour l’hypothèse de sources ponctuelles) que les régions
contenant du signal sont bien exclues d’une part et que l’instrument et le fond sont bien com-
pris d’autre part, avec une sensibilité améliorée et un seuil en énergie abaissé par rapport à la
configurationFaint.
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F. 7.26 –Flux minimal détectable avec une significativité de6, 7σ, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe à 1 TeV en fonction de la longitude, suivant la latitude
b = −0, 3◦ pour les configurationsFaint(en noir),Standard(en rouge) etLoose(en bleu). Ces
courbes ont été calculées pour un rayon d’intégration de0, 22◦ et un spectre en loi de puissance
d’indiceΓ = 2, 5.
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F. 7.27 –Rapport des flux détectables à6, 7σ entre les différentes configurations d’analyse,
moyenné sur toutes les latitudes, en fonction de la longitude.
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 / ndf 2χ  612.4 / 251

Constant  3.003e+01± 3.934e+04 

Mean      0.00065± -0.06183 

Sigma     0.00±  1.05 
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Mean      0.0007± -0.1233 

Sigma     0.001± 1.151 
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F. 7.28 –Distributions des valeurs de significativité obtenues avecla configurationStandard,
en dehors des régions d’exclusion pour un rayon d’intégration de0, 1◦ (à gauche) et de0, 22◦

(à droite). Les ajustements par des gaussiennes en traits pointillés noirs sont discutés dans le
texte.

Configuration Loose

Pour la configurationLoose, possédant une coupure extrêmement lâche en charge et ayant
un seuil en énergie plus de 30% plus faible en moyenne qu’en configurationFaint, la distribution
des valeurs de significativité pour le fond peut être ajustéepar une gaussienne de valeur moyenne
−0, 09389± 0, 00069 et d’écart-type 1, 124± 0, 001, pour une hypothèse de source ponctuelle
et par une gaussienne de valeur moyenne−0, 1871± 0.0009 et d’écart-type 1, 374± 0, 001 pour
une hypothèse de source étendue. On note, comme pour la configurationStandard(pour des
sources étendues), un excès de valeurs de significativité négatives. Les raisons de cet excès sont
en cours d’étude.

On note par ailleurs un excès important de valeurs de significativité positives cette fois,
indiquant une éventuelle présence de signal dans les cartes. Les régions d’émission où ce si-
gnal important est présent ont été identifiées et sont en cours d’étude. Les figures 7.29 et 7.30
présentent des exemples de telles régions. Par comparaisonavec les cartes produites avec la
configurationFaint notamment, ces régions semblent présenter de l’émission entre des sources
connues, formant ainsi des ponts entre ces dernières. Le seuil en énergie étant abaissé par rap-
port aux autres configurations d’analyse, l’émission diffuse et étendue, visible aux plus basses
énergies et se trouvant distribuée le long du plan Galactique (voir figure 7.30), pourrait avoir
pour origine l’interaction des rayons cosmiques avec la matière, principalement distribuée le
long du plan Galactique. Ce type d’émission a déjà été observé avec H.E.S.S. autour du centre
Galactique, comme cela a été présenté dans la section 3.1.6.Pour l’exemple présenté dans la
figure 7.29, cette émission pourrait également être le fait de sources n’émettant qu’aux plus
basses énergies.
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F. 7.29 –Exemple de région, autour de la source HESS J1809-193, où uneémission de pho-
tonsγ diffuse apparaît lorsque l’on abaisse le seuil en énergie, avec la configurationLoose(à
droite) par rapport à l’analyse en configurationFaint (à gauche). Ces cartes de significativité,
tronquées à8σ ont été produites avec un rayon d’intégration de0, 1◦.

F. 7.30 –Exemple de région, autour du vestige de supernova W28, où uneémission de pho-
tonsγ diffuse apparaît lorsque l’on abaisse le seuil en énergie, avec la configurationLoose(à
droite) par rapport à l’analyse en configurationFaint (à gauche). Ces cartes de significativité,
tronquées à8σ ont été produites avec un rayon d’intégration de0, 1◦.

7.3.2 Améliorations et développements possibles

Pour ces configurations (Standardmais surtoutLoose), il reste encore à comprendre la nor-
malisation des cartes, notamment en raison d’un excès de significativités négatives. Il semblerait
cependant que ces problèmes soient liés aux régions d’exclusion éventuellement trop petites. Le
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travail en cours sur ces cartes consiste entre autre à automatiser la gestion des régions d’exclu-
sion : une carte-masque peut être calculée et remplie avec une valeur de 1 si la position est
exclue et 0 sinon. L’exclusion ou non d’une position se fait àpartir de la carte de significativité :
les positions avec une significativité supérieure à un seuilS1 sont exclues si elles possèdent
au moins un pixel voisin avec une significativité supérieureà un seuil S2 et inversement. Cette
procédure est itérative, elle doit d’abord être effectuée sans carte-masque puis l’analyse doit être
relancée avec une première carte-masque déterminée par la procédure exposée précédemment
et ainsi de suite jusqu’à arriver à une carte-masque stable.

Par ailleurs, une autre voie, toujours en lien avec l’influence de la taille des régions d’ex-
clusion, peut être explorée : si celles-ci sont trop grandes, pour certaines positions, le nombre
d’événements dans l’anneau servant à estimer le fond peut devenir trop faible et biaiser la valeur
de significativité. Une méthode, en développement, pour pallier ce problème consiste à estimer
les événements de fond à l’aide d’un anneau dont la taille s’adapte à la taille des régions exclues
alentour.

7.3.3 Apports et perspectives

Des sources potentielles ont pu être identifiées à partir de ces analyses et font (ou feront)
l’objet d’observations plus approfondies.

Par ailleurs, les analyses réalisées pour le relevé du plan Galactique m’ont per-
mis de m’intéresser à plusieurs sources particulières et à les analyser en détail pour
contre-vérifier les résultats des autres analyses disponibles dans la collaboration. Je me
suis intéressé, en particulier, à l’émission de photonsγ en direction de la source
HESS J1747-248 (HESS Collaboration et collab., 2011b) et dela source HESS J1018-589
(de Oña Wilhelmi et collab., 2011).

HESS J1747-248 est partiellement coïncidente avec l’amas globulaire Terzan 5. Cet amas
globulaire est celui (dans la Galaxie) qui contient la plus grande population de pulsars milli-
secondes identifiés. En outre, il est l’amas globulaire le plus brillant dans le domaine du GeV
(Kong et collab., 2010). La source au TeV est étendue et légèrement décalée de la position de
l’amas. Toutefois, la probabilité d’une coïncidence fortuite a été estimé à∼ 10−4. Sans pouvoir
être vraiment définitif, l’association entre la source H.E.S.S. et l’amas apparaît très probable.

La source HESS J1018-589 est située dans une région complexe. Elle est coïncidente avec
un vestige de supernova (G284.3-1.8), un pulsar (PSR J1016-5857) et une source du premier
catalogue du LAT (1FGL J1018.6-5856) qui présente une variabilité périodique et qui a été
identifiée comme étant un nouveau système binaireγ (Corbet et collab., 2011). Le barycentre de
l’émission détectée au TeV est compatible avec la position de la source Fermi (1FGL J1018.6-
5856) et la morphologie de la source H.E.S.S. suggère une source ponctuelle (coïncidente avec
1FGL J1018.6-5856) associée à une émission diffuse plus étendue qui pourrait être due au choc
du vestige ou à une nébuleuse alimentée par le pulsar.

Enfin, l’objectif final de ce travail est d’associer et de comparer les résultats obtenus par
les analyses présentées dans ce chapitre avec les autres méthodes d’analyse disponibles dans la
collaboration pour produire un catalogue complet des sources Galactiques détectées lors de la
première phase de l’expérience H.E.S.S.
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7.4 Conclusions

L’étude présentée dans ce chapitre a montré que pour la configurationFaint de l’analyse par
modèle semi-analytique, l’émission de très haute énergie dans le région du plan Galactique est
bien comprise et le comportement du détecteur est bien caractérisé.

Les différentes coupures standards de l’analyseModel++ peuvent être appliquées sur l’en-
semble de la région du plan Galactique. L’étude du seuil de détection et du seuil en énergie
en fonction de la configuration révèle que ces configurationspermettent de travailler dans des
conditions plus extrêmes et d’atteindre des flux en moyenne plus faibles (en configurationStan-
dard) et de baisser de manière significative le seuil en énergie (en configurationLoose), donnant
ainsi accès à des sources plus faibles mais également à des sources qui pourraient présenter des
coupures dans leurs spectres intrinsèques et qui ne pourraient donc pas être détectées en confi-
gurationFaint, même avec un temps d’exposition très long. Par ailleurs, même si on n’atteint
pas forcément un seuil de détection plus faible en abaissantle seuil en charge des images, le
nombre de photons détectés est nettement plus élevé.

Par ailleurs, des sources potentielles (ajoutées aux régions à exclure pour l’estimation du
fond) ont été découvertes par le biais de ce relevé du plan Galactique et sont en cours d’étude
et font (ou feront) l’objet de nouvelles observations de manière à confirmer ou infirmer l’excès
observé. Par le biais des analyses présentées ici, j’ai également pu m’investir dans l’analyse de
différentes sources désormais publiées.

Enfin, ce travail servira à l’établissement d’un catalogue de l’ensemble des sources détectées
lors de la première phase de l’expérience H.E.S.S. dans la région du plan Galactique.
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L’objet de ce chapitre est la recherche de phénomènes transitoires dans les données prises sur
le plan Galactique avec H.E.S.S. Cette recherche est notamment motivée par les observations
dans le domaine des rayons X où des sursauts d’activité sont détectés pour certains systèmes
binaires. La détermination classique de la significativitéstatistique de la présence d’une source
dans une direction donnée se fait en intégrant toutes les données prises dans cette direction test
et en les comparant au bruit de fond attendu, comme exposé dans la section 6.2.6. Toutefois,
si un objet astrophysique n’est émetteur de photonsγ de très haute énergie que pendant un
court laps de temps, d’autres méthodes peuvent se révéler plus efficaces que la détermination
classique.

Pour une source stable ou pour des événements de fond, les temps d’arrivée suivent un
processus de Markov. Une méthode développée par Prahl (1999), permet de déterminer, sans
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échantillonnage - c’est-à-dire en travaillant directement avec les temps d’arrivée - si la distribu-
tion des intervalles des temps d’arrivée des photons s’écarte d’une loi de Poisson. Cette méthode
est présentée ici et utilisée pour réaliser une recherche “àl’aveugle” de phénomènes transitoires
dans les données du relevé du plan Galactique avec H.E.S.S.

8.1 Description du test :exp-test

Cette section décrit le test de variabilitéexp-testexposé dans Prahl (1999).
En supposant que l’acceptance du détecteur nevarie pas au cours du temps, le nombre

d’événements pendant une fenêtre temporelle donnée suit une statistique de Poisson.
La distribution de Poisson peut s’écrire de la manière suivante :

Pλ(n) = e−λ · λ
n

n!
(8.1)

où λ est la valeur attendue qui dépend du temps d’observation. Cette expression donne la
probabilité d’observern événement(s) pour une valeur attendueλ.

De manière générale, pour des temps d’arrivée (ti) des événements (pendant un tempst)
qui suivent une loi de Poisson, il existe une constanteC telle que, pour tout∆t > 0 divisant
l’intervalle t en intervalles d’égales durées∆t, le nombre d’événements par intervalle suit une
loi de Poisson avecλ = ∆t/C. La fonction de densité de probabilité des intervalles de temps
(∆t) entre deux événements est alors une exponentielle décroissante :

fC(∆t) =
1
C
· exp

(

−∆t
C

)

(8.2)

Pour des événements observés, ordonnés en temps (Ti)i=1...N+1, la distribution des intervalles
en temps entre deux événements consécutifs est notée :

{∆Ti}i=1...N := {(Ti+1 − Ti)}i=1...N (8.3)

avec une valeur moyenne∆T =: C∗. Si dans l’équation 8.2, on poseC = C∗, soit si l’on fixe
la constanteC à la valeur effectivement observée, alors les∆Ti doivent suivre la distribution
fC∗(∆t). Dès lors, un test peut-être appliqué à la distribution observée des∆Ti pour déterminer
si elle suit bien la distributionfC∗(∆t).

Le test décrit dans Prahl (1999) est particulièrement sensible aux excès de∆Ti loin de la
valeur moyenne et donc aux événements de type “sursauts”. L’estimateur dérivé dans cette
publication est le suivant :

M(F) :=
∫ C∗

0

(

1− ∆t
C∗

)

· F(∆t) d∆t (8.4)

où C∗ =
∫

∆t F(∆t) d∆t et F(∆t), qui correspond à la fraction d’intervalles égaux à∆t est
défini comme :

F(∆t) :=
1
N

N
∑

i=1

δ(∆t − ∆Ti) (8.5)

Il peut s’exprimer de la manière suivante :
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F. 8.1 –Résultats duexp-testpour 10000 simulations de 1000 événements. La figure de gauche
présente la distribution des intervalles de temps entre deux événements consécutifs pour un tel
échantillon de 1000 événements. On obtient bien, comme attendu, une exponentielle décrois-
sante de pente−1 (courbe rouge de l’ajustement). Les figures du milieu et de droite présentent
les distributions des valeurs de l’estimateur et de l’estimateur normalisé. La distribution des
valeurs normalisées est, comme attendu, bien ajustée par une distribution gaussienne de valeur
moyenne nulle et d’écart-type 1.

M =
1
N

∑

∆Ti<C∗

(

1− ∆Ti

C∗

)

(8.6)

Cet estimateur compare la fraction du nombre d’intervallesavec une valeur inférieure à la
moyenne, à la fraction du temps total occupée par ces intervalles.

L’estimateur ainsi définit a la propriété de valoir 1/e pour F = fC∗ qui est la valeur atten-
due si la distribution des intervalles de temps entre deux événements observés suit une loi de
Poisson. L’estimateur sera plus grand que la valeur attendue si les observations contiennent un
excès anormal de petits∆Ti (si un sursaut d’activité est observé). Il sera plus petit que la valeur
attendue si les observations contiennent un nombre anormalde∆Ti proche deC∗. Si le signal
est purement périodique, soit si tous les intervalles sont égaux àC∗, la valeur attendue est 0.

Pour toute fonction de densité de probabilité définie sur l’intervalle [0,∞[, M(F) ∈ [0, 1[.
Cet estimateur peut être normalisé pour correspondre à une loi normale dans l’hypothèse où
l’ensemble des temps d’arrivée des observations suit une loi de Poisson de la manière suivante :

Mr =
M − (1/e− α/N)

β/
√

N
(8.7)

où N est le nombre d’événements enregistrés et les valeurs deα = 0.189± 0.004 etβ =
0.2427± 0.0002 ont été ajustées sur des simulations.

La figure 8.1, présente les distributions de l’estimateur etde l’estimateur normalisé pour 104

simulations de 1000 événements dont les temps d’arrivée suivent une loi de Poisson.
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F. 8.2 –Schéma de principe de la méthode pour s’affranchir des intervalles de temps entre
deux runs et de la construction des temps relatifs.

8.2 Mise en place du test

Cette partie décrit comment le test présenté précédemment peut être appliqué aux données de
H.E.S.S. L’objectif est de produire des cartes avec, en chaque position du ciel, la significativité
du test au lieu de la significativité de Li et Ma (1983) calculée habituellement.

8.2.1 Sélection des événements

Le exp-tests’applique aux intervalles des temps d’arrivée des événements. De plus, l’objec-
tif est de faire des cartes, il est donc nécessaire, pour l’analyse d’un champ de vue, de récupérer
pour chaque événement les informations suivantes :

– le temps d’arrivée,
– la position sur le ciel,
Par ailleurs, en première approche, on ne s’intéresse qu’aux événements qui passent les

coupures de l’analyse : les candidatsγ (voir chapitre 6).

De manière à obtenir ces informations, des fichiers appelésmicro-DSTsont remplis, pendant
l’analyse, avec l’information temporelle et la position reconstruite pour chaque événement du
champ de vue passant les coupures.

En chaque position du ciel, on a donc, pour chaque run d’observation, le temps d’arrivée
des événements. A partir de ces événements, une liste de temps d’arrivée est construite en ne
sélectionnant que les temps appartenant à un run contenant au moins trois événements. Par
ailleurs, les runs ne sont pas pris en continu sur la même position, il est alors nécessaire de
“coller” les runs. Pour ce faire, le premier événement d’un run est identifié au dernier du run le
précédant (voir figure 8.2) : on crée ainsi un temps relatif.

Comme le test s’effectue sur les différences des temps d’arrivée des événements, le temps
absolu ne compte pas et on se sert donc du temps relatif, déterminé en collant les runs entre eux.
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Les différentes coupures appliquées pour la production de cartes sur le ciel seront détaillées
dans la section 8.4.1.

8.2.2 Correction de l’acceptance

Le test décrit précédemment est applicable à condition que l’acceptance du détecteur soit
constante au cours du temps. En effet si, par exemple, l’acceptance augmente au cours d’un
run d’observation ou entre deux runs d’observation, le tauxd’événements observé augmente
et les intervalles de temps s’en trouvent diminués. Cela pourrait donc ressembler à un sursaut
d’activité alors qu’il ne s’agit que d’un effet instrumental.

En raison des variations des conditions de pointé en fonction de la position du champ de vue
pendant un run d’observation ou des conditions d’observation d’un run à un autre, l’acceptance
n’est pas constante au cours du temps. Elle dépend notammentde l’angle zénithal et de l’angle
hors-axe ainsi que de l’efficacité optique du système.

L’acceptance est dans un premier temps déterminée par la méthode décrite dans la section
6.2.2 pour obtenir une carte d’acceptance dans le référentiel des caméras. Pour la position à
laquelle on veut effectuer le test de variabilité, on détermine alors à chaque instant à quelle po-
sition cela correspond dans le référentiel de la caméra et onrécupère la valeur de l’acceptance1.

La détermination de l’acceptance par la méthode bidimensionnelle nécessite l’ensemble des
données. Lorsque l’on fait l’analyse pour un champ de vue particulier, on enregistre au cours de
l’analyse les temps de détection des événements et, une foistoutes les données analysées, les
cartes d’acceptance peuvent être calculées. L’information sur l’acceptance est donc déterminée
en fin d’analyse.

Les intervalles de temps corrigés de l’acceptance instantanée du détecteur (a(t)), notésdτ,
peuvent alors être calculés, à partir des intervalles de temps mesurésdt, de la manière suivante :

dτ = a(t)dt (8.8)

Les intervalles corrigés peuvent donc être calculés comme :

∆τi = τi+1 − τi =
a(ti) + a(ti+1)

2
∆ti (8.9)

avec∆ti = ti+i − ti.

Ces intervalles corrigés peuvent être calculés à partir de l’acceptance intégrée. En effet, si
l’on note ãi l’intégrale de l’acceptance du début de l’observation au temps ti

(

ãi =
∫ ti

t0
a(t)dt

)

,
alors :

1La valeur dans les cartes est en fait proportionnelle à l’acceptance avec un facteur de proportionnalité qu’il
n’est pas utile de déterminer.
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ãi+1 =

∫ ti+1

t0

a(t)dt

=

∫ ti

t0

a(t)dt+
∫ ti+1

ti

a(t)dt

≃ ãi +
a(ti) + a(ti+1)

2
∆ti

≃ ãi + ∆τi (8.10)

ainsi :

∆τi = ãi+1 − ãi (8.11)

L’acceptance peut ainsi être intégrée, et les intervalles peuvent être corrigés, directement
lors du remplissage des temps d’arrivée. Par ailleurs, si l’on suppose que l’acceptance intégrée
sur toute la durée d’observation est proportionnelle au nombre d’événementsN enregistrés dans
la direction considérée, alors on peut normaliser les∆τ de manière à ce que leur valeur moyenne
soit égale à 1. En effet, si on pose :

∫

a(t)dt =
∫

dτ = βN (8.12)

pour des temps d’observation discrets, on a :

∑

∆τ = βN (8.13)

et le facteur de normalisationβ est alors simplement calculé en comparant le temps corrigé
de l’acceptance total pour l’ensemble des temps observés (calculé en sommant l’ensemble des
temps corrigés) et le nombre d’événements dans l’échantillon. Les intervalles en temps corrigés
de l’acceptance et normalisés sont alors∆̂τ = 1/β · ∆τ. De la sorte, on a bien :

〈∆̂τ〉 = 1
N

∑

∆̂τ =

∑

∆τ

βN
= 1 (8.14)

Dès lors, la distribution attendue des intervalles de tempscorrigés est une exponentielle
décroissante de pente−1.

La figure 8.3 présente la distribution des intervalles entredeux événements pour des obser-
vations dans le plan Galactique2 ainsi que la distribution des intervalles en temps corrigésde
l’acceptance. On peut observer que l’ajustement de la distribution corrigée par une exponentielle
décroissante donne bien une pente de−1.

Par ailleurs, la figure 8.4 montre l’évolution de l’acceptance intégrée et de l’acceptance en
fonction du temps à la même position. Cette dernière présente des fluctuations importantes en
raison des différences de conditions d’observation d’un run à l’autre.

Enfin, sur la figure 8.5 sont représentés les taux d’événements en fonction du temps (en
noir) d’une part et du temps corrigé (en rouge) d’autre part.Sur cette figure est également

2La position pour cet exemple a été choisie arbitrairement, elle estl = 4, 44◦ etb = 1, 07◦. Tous les événements
tombant dans un rayon de 0, 2◦ autour de cette position ont été sélectionnés.
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F. 8.3 –Distribution des intervalles de temps entre deux événements consécutifs. La distribu-
tion de gauche est construite à partir des temps relatifs (ona enlevé les intervalles entre deux
runs d’observations). La figure de droite présente la distribution des intervalles de temps corri-
gés de l’acceptance. L’ajustement par une exponentielle décroissante présente, conformément
aux attentes, une pente de -1.
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F. 8.4 –La figure de gauche présente l’acceptance intégrée en fonction du temps et la figure
de droite présente l’acceptance instantanée en fonction dutemps (cf. texte pour plus de détails).

tracée l’acceptance correspondante (en vert), normalisé au taux moyen. On observe que le taux
d’événements suit bien l’évolution de l’acceptance au cours du temps mais que ce n’est plus le
cas pour le taux d’événements en fonction du temps corrigé. Cela indique que l’acceptance et
son évolution au cours du temps sont bien compris.

8.2.3 Efficacité

On cherche à déterminer dans cette section si le test décrit précédemment peut détecter des
événements transitoires qui ne seraient pas vus par des méthodes classiques.
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F. 8.5 –Taux d’événements en fonction du temps (en haut) et du temps corrigé de l’acceptance
(en bas). L’histogramme vert représente l’acceptance en fonction du temps (en haut) et du temps
corrigé (en bas).

F. 8.6 –Schéma décrivant les différentes notations utilisées dans le texte. À un nombre N1

d’événements, constituant l’état stable, peuvent venir s’ajouter un nombre N2 d’événements de
sursaut pendant une fraction f du temps total. Le taux d’événements est notéρ0 dans l’état
stable etρ1 pendant le sursaut.

Pour ce faire, des simulations Monte-Carlo ont été effectuées en se plaçant dans le cas où
un certain nombre d’évènements d’un sursaut viendrait s’ajouter aux événements candidatsγ
pendant une certaine fractionf de la durée totale de l’échantillon. Par ailleurs, pour calculer la
significativité par la méthode de Li et Ma (1983), des événements de fond sont également tirés
avec un rapport d’acceptance entre les échantillonsON etOFF, le facteurα, choisi égal à 0, 01
(valeur typique pour ce paramètre). Les différents paramètres de la simulation sont explicités
sur la figure 8.6 (adaptée de Prahl (1999)).
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F. 8.7 –Significativité par la méthode duexp-testà gauche et par la méthode de Li et Ma
(1983) au milieu, obtenues par simulations, en fonction de la fraction du temps total occupée
par le sursaut (ordonnée) et de la durée totale de l’échantillon (abscisse). La méthode pour
obtenir ce résultat est décrite dans le texte. La figure de droite présente le rapport entre la
significativité duexp-testet du test de Li et Ma (1983).

On suppose que les variations d’acceptance ont déjà été prises en compte et que les inter-
valles de temps entre deux événements consécutifs ont été corrigés et normalisés comme décrit
dans la section précédente. Le nombre total d’événements est fixé de même que le nombre
d’événements participant au sursaut.

Par la suite, on fait varier le temps total (normalisé, correspondant en moyenne au nombre
d’événements tirés) entre 200 et 1200 et la fraction de tempsf occupée par l’événement tran-
sitoire entre 10−1 et 10−3 et on calcule à chaque pas la significativité moyenne duexp-testet
la significativité moyenne du test de Li et Ma (1983) obtenue àpartir de 1000 simulations. On
obtient alors une carte représentant la significativité du test en fonction du temps total et de la
fraction de temps occupée par l’événement transitoire. Dans l’exemple présenté ici, le nombre
d’événements participant au sursaut a été fixé à 100.

Le résultat obtenu est présenté sur la figure 8.7. Ce résultatest cohérent avec nos attentes, car
de manière générale, plus l’événement transitoire est bref(vers le bas sur la figure de gauche)
et mieux il sera détecté par la méthode exposée dans ce chapitre (avec un nombre d’événements
constant dans le sursaut). Dans ce cas, on attend un nombre important d’événements avec un
intervalle de temps plus faible que la moyenne, ce à quoi est sensible le test. Par ailleurs, plus le
temps total augmente (vers la droite sur la figure du milieu) et moins leexp-testest efficace pour
une fraction constante de temps occupée par le sursaut. En effet, plus le temps total augmente
et plus les intervalles “anormaux” sont noyés dans les événements de fond. Enfin, sur la figure
de droite, présentant le rapport entre la significativité duexp-testet la significativité de Li et Ma
(1983), il apparaît que pour des valeurs suffisamment faibles de la fraction de temps occupée
par le sursaut (ici entre 10−1 et 10−3) et pour un nombre total d’événements suffisamment faible,
le test présenté dans ce chapitre peut se révéler plus efficace que le test classique.

Il est important de noter que la significativité obtenue par le test classique et celle obtenue
par leexp-testne sont pas corrélées. Ceci est dû au fait que les deux tests nesont pas de même
nature, le test de Li et Ma (1983) porte sur le nombre total d’événements tandis que leexp-test
s’intéresse à la distribution des intervalles temporels entre ces événements. Sur la figure 8.8,
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F. 8.8 – Distributions des significativités obtenues par la méthodede Li et Ma (1983) (en
bleu) et par leexp-test(en rouge) pour 1000 simulations avec un nombre total de500événe-
ments et une fraction de temps occupée par le sursaut de0, 05. La figure de droite présente la
significativité duexp-testen fonction de la significativité classique.

sont présentées les distributions des significativités obtenues (en effectuant 1000 simulations)
pour les deux tests, pour un nombre total d’événements égal à500 et une fraction de temps
occupée par le sursaut égale à 0, 05. Le nombre d’événements de sursaut, fixé à 100, correspond
à un facteurρ de 6.

À partir de la valeur de significativité obtenue par le test eten utilisant des simulations
Monte-Carlo, il est possible de caractériser l’éventuellevariation du taux d’événements.

On simule une courbe de lumière à deux niveaux comme précédemment mais cette fois
le nombre total d’événementsN est fixé3. On suppose qu’on aN1 événements de type candi-
datsγ détectés pendant un temps totalTtot et que pendant une certaine fractionf de ce temps,
N2 événements supplémentaires sont détectés (avecN = N1 + N2). On note par ailleursρ0 le
taux d’événements dans l’état stable etρ1 celui dans l’état transitoire. Afin que la distribution
des intervalles générés par la simulation ait les mêmes caractéristiques que les données après
l’étape de correction d’acceptance, les intervalles sont normalisés de manière à ce que la valeur
moyenne de l’intervalle en temps entre deux événements consécutifs soit égale à 1.

La figure 8.9 montre le résultat d’une telle simulation, pourlaquelle la valeur moyenne sur
1000 simulations duexp-testpour 800 événements a été calculée en fonction de la fractionde
temps occupée par le sursautf et de la valeur du rapport du taux d’événementsρ pendant et en
dehors du sursaut.

Le test présenté dans ce chapitre peut ainsi, sous certainesconditions, se révéler plus effi-
cace que le test de Li et Ma (1983). En outre, comme ces deux tests ne sondent pas les mêmes
caractéristiques de la source potentielle, ils sont complémentaires. D’autre part, nous avons vu
qu’il est possible de caractériser les sources détectées par le test en terme d’augmentation du

3On ne connaît que ce nombre total d’événements lorsque l’on effectue le test à une position donnée.
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F. 8.9 –Significativité duexp-testen fonction du rapportρ entre le taux d’événements pendant
le sursaut et dans l’état stable (ordonnée) et de la fractionde temps total occupée par le sursaut
(abscisse).

flux et de fraction de temps occupé par le sursaut par des simulations Monte-Carlo (un exemple
d’application est présenté à la section 8.7). Par exemple, si le test renvoie une valeurχ, pour
un nombre d’événementsN, alors, par des simulations similaires à celles réalisées pour obtenir
la figure 8.9, on peut caractériser la variation du flux pendant une certaine fraction de temps
occupé par l’éventuel sursaut en traçant dans le plan (ρ, f ) le contour d’iso-significativité à la
valeurχ.

8.2.4 Méthode desInter Events

Pour s’affranchir de la correction d’acceptance, Prahl (1999) a également développé un test
qui s’appuie sur le nombre d’événements de fond entre deux événements de signal comme
estimateur de l’acceptance. Ces événements sont appelésInter Events.

Cette méthode suppose que les événements de fond (OFF) et lesévénements de la région
test (ON), récoltés en même temps, suivent l’acceptance de la même manière. Les événements
de fond considérés ici peuvent soit être des candidats hadrons récoltés dans la même région que
les candidatsγ (comme pour la méthode template, voir section 6.2), soit descandidatsγ situés
dans une région disjointe spatialement de la région ON mais d’acceptance identique à celle de
la région ON (comme pour la méthode des régions OFF multiples, voir section 6.2).

Le nombre d’événements de fond détecté entre deux événements de signal permet de s’af-
franchir de la correction d’acceptance utilisée pour la méthodeexp-test. En effet, si les deux
types de signaux suivent l’acceptance de la même manière, lenombre d’événements OFF entre
deux événements ON devrait rester à peu près constant. Dès lors, si un sursaut apparaît, le
nombre d’événements OFF entre deux événements ON décroît etle sursaut peut être détecté.

L’estimateur dérivé par Prahl (1999) utilise alors la distribution en fréquence desInter
Events: W(n) (le nombre de fois qu’on obtientn Inter Events). La valeur deC∗ est, dans ce
cas, déterminée par :
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C∗ =
∞
∑

n=0

n · W(n) (8.15)

et l’estimateur peut s’exprimer ainsi :

M(W) =
[C∗ ]
∑

n=0

(

1− n
C∗

)

· W(n) (8.16)

où les crochets dans la borne supérieure de la somme représentent la partie entière. De même
que pour leexp-test,M ∈ [0, 1[, et la valeur moyenne deM(W) pourW(n) obtenu à partir
d’une distribution poissonnienne est attendue autour de lavaleur suivante :

M0(C
∗) =

[C∗] + 1
C∗ + 1

·
(

C∗

C∗ + 1

)[C∗]

(8.17)

Comme précédemment, l’estimateur peut être normalisé à partir de simulation Monte-Carlo
pour obtenir une distribution normale de moyenne nulle et d’écart-type égal à 1 dans le cas d’un
processus poissonnien. Cet estimateur normalisé,Mr peut s’exprimer comme suit :

Mr =
M− (M0 − αC∗/N)

βC∗/
√

N
(8.18)

où les valeurs deαC∗ etβC∗ sont obtenues à partir de simulations Monte-Carlo et valent:

αC∗ ≈ α · k
1

C∗+k2
1 et βC∗ ≈ β · k

1
C∗+k2
1 (8.19)

aveck1 = 1, 67± 0.02 etk2 = 0.37± 0.03,α etβ étant les mêmes que dans la section 8.1.

Avantages et inconvénients

L’avantage de cette méthode “évoluée” réside dans l’absence de la correction de l’accep-
tance, qui dépend de notre connaissance du détecteur et de ses effets systématiques.

La question principale qui se pose alors est de savoir quels sont les événements OFF à
prendre pour estimer le nombre d’Inter Events. Comme décrit plus haut, deux choix sont pos-
sibles :

1. prendre le OFF dans une région différente de l’espace des coupures, comme pour la mé-
thode template ;

2. prendre le OFF dans une région spatialement différente de la région test mais avec une
acceptance similaire, comme pour la méthode des régions OFFmultiples.

Dans le premier cas, l’hypothèse que les événements de la région test et ceux de la région
de fond suivent la même acceptance n’est pas forcément vérifiée. En effet, les événement de
la région test suivent l’acceptance aux événements candidatsγ tandis que les événements de la
région de fond suivent l’acceptance aux candidats hadrons (voir la section 6.2.2 pour la méthode
d’estimation de l’acceptance utilisée). La figure 8.10 présente pour une position arbitraire sur
le ciel l’acceptance aux événements de fond en fonction de l’acceptance aux événements can-
didatsγ. Il est bien visible sur cette figure que les deux acceptancesn’évoluent pas de la même
manière.
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F. 8.10 –Acceptance aux événements de type hadrons en fonction de l’acceptance aux candi-
datsγ. Pour chaque point, les acceptances sont évaluées au temps correspondant à un événe-
ment détecté.

Dans le deuxième cas, on ne prend que des événements candidats γ comme événements
de fond mais il est nécessaire de choisir les régions dans lesquelles ils sont sélectionnés de
façon à ce que l’acceptance soit similaire. Pour cela, il faut choisir des régions qui sont, dans
le référentiel de la caméra, à la même distance que la source du centre du champ de vue. Ceci
proscrit l’utilisation de cette méthode pour la productionde cartes. Toutefois, cette méthode
peut s’avérer utile pour l’étude d’une source en particulier. Elle pourrait éventuellement être
appliquée systématiquement lors de l’analyse des sources mais le nombre d’Inter Eventsest
alors faible.

Par ailleurs, cette méthode ne peut être utilisée que si suffisamment d’événements de fond
sont détectés pour pouvoir évaluer la distribution du nombre d’Inter Events. Dès lors, ce test ne
peut pas être appliqué pour des sources qui dominent le fond,car dans ce cas, le nombre d’Inter
Eventsdevient trop faible. Il ne peut pas non plus être appliqué auxrégions avec une exposition
trop faible.

8.3 Test en fenêtres glissantes

Principe

D’après la figure 8.9, plus le temps d’observation est grand par rapport à la durée de l’événe-
ment transitoire (plusf devient faible), plus il faut que ce dernier soit intense pour être détecté
de manière significative. En d’autres termes, si un sursaut àlieu, il peut se trouver noyé dans
l’ensemble des données.

Pour s’affranchir de ce problème, une technique a été développée : effectuer leexp-testavec
des fenêtres glissantes en temps. Le principe est le suivant: on définit une fenêtre comportant
un nombre fixé d’événements. Pour les événements contenus dans la fenêtre, on effectue leexp-
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testen gardantC∗ à la valeur moyenne de l’échantillon total, puis on décale cette fenêtre d’un
événement et on effectue le test à nouveau jusqu’à arriver à la fin de l’échantillon.

Si on noteNtot le nombre total d’événements de l’échantillon etNf la taille (fixe) de la
fenêtre, on effectue doncNtot − Nf + 1 tests. On obtient alors une valeur de significativité par
fenêtre et on prend comme valeur du test final la significativité maximale obtenue sur toute les
fenêtres.

Correction du nombre d’essais

Lorsque l’on effectue le test par cette méthode, les valeurs des significativités obtenues sont
corrélées car les différents échantillons ne sont pas indépendants. Il est alors nécessaire d’esti-
mer le nombre d’essais indépendants. Si la largeur de la fenêtre est choisie à partir des données,
il faudrait également en tenir compte. Par contre, si cette taille est choisie à priori, ce choix
n’introduit pas d’essais supplémentaires.

Si on noteP(s > s0) la probabilité d’obtenir une significativités au dessus d’une valeurs0

dans le cas où le signal ne présente pas de sursaut, alors la probabilité d’obtenir une valeur de
significativité supérieure às0 parmi tous les tests effectués est la suivante :

F = 1− (1− P(s> s0))
Ω (8.20)

oùΩ est le nombre de fenêtres indépendantes. On parle alors de probabilité de “False Alarm”
et la valeur de M peut être estimée à partir de simulations Monte-Carlo.

Dans la pratique, si on a un échantillon contenantNtot événements, on tire un grand nombre
de fois ce même nombre d’événements, avec des intervalles entre chaque événement suivant la
statistique Poissonnienne 8.2 avecC = 1. On effectue alors le test en fenêtres glissantes pour
chaque tirage et on construit la distribution des valeurs obtenues. Cette distribution peut alors
être ajustée pour donner la valeur du paramètreM.

Un exemple d’application de ce test peut être trouvé dans la section 8.4.2.

8.4 Application de la méthode : production de cartes sur le
ciel

8.4.1 Méthode

Dans cette section est exposée la méthode et les différentes coupures appliquées pour la
production de cartes de variabilité. Pour les raisons exposées dans la section 8.2.4, la méthode
desInter Events, bien que permettant de s’affranchir de l’étape d’estimation et de correction de
l’acceptance, n’est que peu adaptée à la production de cartes de significativité. Le test utilisé ici
est donc leexp-test.

Pour chaque bin du ciel, on applique les critères suivants :
– tous les candidatsγ situés à moins d’une distance angulaireθmax du centre du bin en

question sont sélectionnés,
– on effectue alors le test dans ce bin uniquement si au moinsNmin événements ont été

sélectionnés par la condition précédente,
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Paramètre θmax Nmin Nmin
O f f (αNO f f )min ρAcc

Valeur 0.15◦ 50 5 1 0.15

T. 8.1 –Valeur des différentes coupures appliquées pour l’application duexp-testà la pro-
duction de cartes de significativité.
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F. 8.11 –Courbe de lumière en flux intégré au-delà de 200 GeV obtenue par H.E.S.S. en
direction du blazar PKS 2155-304, pendant le sursaut d’activité de juillet 2006. Cette figure est
tirée de Aharonian et collab. (2007a).

– on impose que le nombre d’événements de fondNOFF, déterminé par la méthode de l’an-
neau complet (voir section 6.2) soit supérieur àNmin

OFF et que le produitαNOFF soit supérieur
à (αNOFF)min pour s’assurer que suffisamment d’événements ont été détectés pour estimer
l’acceptance à cette position,

– l’acceptance moyenne par run est calculée pour les événements sélectionnés, et les évé-
nements dont le run possède une acceptance moyenne inférieure à une fractionρAcc du
maximum des acceptances moyennes sont rejetés.

Le tableau 8.1 résume les différentes valeurs choisies pour ces paramètres.

Si la correction de l’acceptance et l’algorithme qui effectue le test sont corrects, la distribu-
tion des valeurs de significativité sur l’ensemble de la carte doit être une gaussienne de valeur
moyenne nulle et d’écart-type égal à 1 pour un signal purement Poissonnien.

8.4.2 Application au champ de vue du blazar PKS 2155-304

Le blazar PKS 2155-304 est un noyaux actif de galaxie, très brillant au TeV et pouvant
exhiber des sursauts d’activité importants sur des échelles de temps très courtes. On parle alors
d’état haut lorsque la source présente un sursaut et d’état bas lorsque la source apparaît stable.
Un tel sursaut d’activité a été observé par H.E.S.S. en juillet 2006 au cours duquel le flux
mesuré a atteint près de 50 fois le flux observé dans l’état le plus bas (Aharonian et collab.,
2007a). Par ailleurs, la source a présenté des temps caractéristiques de changement de régimes
de l’ordre de la minute. La figure 8.11 montre la courbe de lumière obtenue par H.E.S.S. lors de
cet événement. Ces caractéristiques en font un objet particulièrement intéressant pour appliquer
et tester la méthode de détection de variabilité présentée dans ce chapitre.
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F. 8.12 –Carte de significativité, calculée par la méthode de Li et Ma (1983), en direction de
PKS 2155-304 avec le lot de données recueillies en 2007.

8.4.2.1 Données de 2007

Nous avons tout d’abord appliqué leexp-testaux données prises durant l’année 2007. Pen-
dant cette période, la source se trouvait dans un état stableet n’a pas montré de variabilité
particulière.

Le lot de données est constitué de 40 runs d’observation passant les critères de qualité décrits
dans la section 6.1.2. Il a été analysé avec la configurationStandardde l’analyseModel++.
L’excès de photonsγ en direction de la source est de 2208.9 pour une significativité obtenue par
la méthode de Li et Ma (1983) de 66, 6. La carte de significativité, centrée sur PKS 2155-304,
obtenue par cette méthode est présentée sur la figure 8.12.

Sur l’ensemble de la région observée, 93649 candidatsγ ont été détectés. Ce sont ces évé-
nements qui sont utilisés pour appliquer leexp-test.

La carte de la région, obtenue par la méthode décrite dans ce chapitre, ainsi que la dis-
tribution des valeurs de significativité sur l’ensemble de la carte sont présentées sur la figure
8.13. La carte est homogène, sans gradients apparents, maiselle semble toutefois présenter une
concentration de valeurs de significativité élevées (∼ 4) en direction de PKS 2155-304.

La distribution en significativité possède une valeur moyenne de−0, 20± 0, 02 pour une
largeur de 0.997± 0, 016. La largeur de la distribution est conforme aux attentespour un signal
purement Poissonnien. En ce qui concerne la valeur moyenne,elle semble indiquer un biais vers
les valeurs négatives, qui reste raisonnable et ne remet pasen cause l’ensemble de la méthode.

L’indication de comportement anormal en direction de la source apparaît clairement dans le
taux d’événement en fonction du temps corrigé de l’acceptance (voir figure 8.14). Afin de quan-
tifier cet effet, nous avons appliqué le test en fenêtres glissantes décrit précédemment. La taille
de la fenêtre a été fixée à 200 événements. La significativité maximale obtenue sur l’ensemble
des fenêtres est alors de 15, 68 écarts standards, soit 15, 29 après correction du nombre d’essais
tandis que cette significativité est de∼ 4 pour l’ensemble de l’échantillon. La figure 8.15 pré-
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F. 8.13 – À gauche :Carte de significativité duexp-testen direction de PKS 2155-304, pour
le lot de données de 2007.À droite : distribution des valeurs de significativité sur l’ensemble
de la carte. Les résultats de l’ajustement par une gaussienne (courbe noire) sont indiqués dans
l’encart.
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F. 8.14 –Taux d’événements en fonction du temps corrigé de l’acceptance en direction de
PKS 2155-304 pour les données obtenues en 2007. L’histogramme vert représente l’acceptance
normalisée au taux d’événements moyen en fonction du temps corrigé de l’acceptance.

sente l’évolution de la significativité en fonction du numéro de la fenêtre tandis que la figure
8.16 présente la distribution des valeurs maximales de significativité, obtenues par le test en
fenêtres glissantes, pour des simulations sous l’hypothèse de signal Poissonnien et comportant
le même nombre d’événements qu’à la position étudiée. C’estl’ajustement de cette distribu-
tion qui permet de déterminer le nombre d’essais. Dans le casprésenté ici, ce nombre tiré de
l’ajustement vaut 215, 985.
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F. 8.15 –Significativité duexp-testen fonction du numéro de la fenêtre, pour une fenêtre de
200 événements en direction de PKS 2155-304 (données de 2007).

F. 8.16 –Distribution des valeurs maximales des significativités obtenues par le test en fe-
nêtres glissante sur 1000 simulations d’échantillons contenant le même nombre d’événements
que la position étudiée et dont les temps d’arrivée sont Poissonniens. L’ajustement de cette
distribution permet d’obtenir le nombre d’essais indépendants (voir texte).

8.4.2.2 Sursaut de juillet 2006

Le test a également été appliqué aux données recueillies pendant le sursaut observé en juillet
2006. Le lot de données est constitué de 18 runs d’observation, passant les critères de qualité,
correspondant à∼ 8 heures d’observation étalées sur deux nuits. L’excès obtenu avec la confi-
gurationStandardde l’analyseModel++ est de 28191.2 photonsγ en provenance de la source.
Cela correspond à une significativité de 364.3 écarts standards. PKS 2155-304 a ainsi émis
pendant cet événement exceptionnel près de unγ par seconde.

Le exp-testappliqué à ce lot de données détecte un écart à un comportement purement
Poissonnien des temps d’arrivée des événements avec une significativité de 44, 7. La carte de si-
gnificativité obtenue par ce test ainsi que la distribution des valeurs de significativité, construite
pour des positions sur la carte distantes d’au moins 0, 25◦ de PKS 2155-304 (soit en dehors de
la région source) sont présentées sur la figure 8.17. La distribution des valeurs de significativité
peut être ajustée par une gaussienne de valeur moyenne−0.17±0.02 et d’écart-type 0.94±0.01.
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F. 8.17 – En haut :Carte de significativité duexp-testen direction de PKS 2155-304, pour le
lot de données prises pendant le sursaut de juillet 2006 (à gauche) et la même carte saturée à
5σ (à droite).En bas :distribution des valeurs de significativité en dehors de la région source.
Les résultats de l’ajustement par une gaussienne (courbe noire) sont indiqués dans l’encart.

Là encore, la valeur moyenne est légèrement décalée vers lesvaleurs négatives mais la largeur
de la distribution est correcte.

Le taux d’événements en fonction du temps corrigé de l’acceptance est présenté sur la figure
8.18. Les structures observées pour les temps (corrigés) inférieurs à∼ 5000 sont très similaires
à celles obtenues par le calcul des courbes de lumière intégrées au-delà de 200 GeV pour les
temps (réels) correspondants (voir figure 8.11).

8.4.3 Application aux données du plan Galactique

Les données utilisées pour appliquer leexp-testà la région du plan Galactique ont été ob-
tenues entre janvier 2004 et octobre 2010. Le lot de données est ainsi constitué de 4421 runs
représentant plus de 2000 heures d’observation et permet decalculer la carte de significativité
duexp-testdans la gamme de longitudesl = 0◦±100◦ et dans la gamme de latitudesb = 0◦±3◦
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F. 8.18 –Taux d’événements en fonction du temps corrigé de l’acceptance en direction de
PKS 2155-304 pour les données obtenues en 2007. L’histogramme vert représente l’acceptance
normalisée au taux d’évènements moyen en fonction du temps corrigé de l’acceptance.

en coordonnées Galactiques.Un peu plus de 1, 2 × 107 candidatsγ ont été détectés et utilisés
pour cette analyse avec la méthodeModel++ dans sa configurationStandard.

8.4.3.1 Résultats et discussion

La carte de significativité duexp-testobtenue est présentée sur la figure 8.21. Par ailleurs,
la figure 8.19 montre le nombre d’événements utilisés dans chaque bin4 pour effectuer le test.
On note de forts gradients, correspondant à l’exposition relative de chaque région. Le nombre
d’événements utilisés varie entre 50 (seuil choisi) et un peu plus de 17000. Malgré cette gamme
importante, la carte obtenue ne présente pas de structures particulières ni de corrélations avec
le nombre d’événements. Par ailleurs, il est important de noter que toutes les sources du plan
Galactique, centre Galactique compris, ont été effacées par le test. Toutes les sources du plan
Galactique sont stables pour la gamme d’efficacité du test.

La figure 8.20 montre la valeur de l’ajustement de la pente de la distribution des intervalles
en temps corrigés de l’acceptance pour chaque bin. La distribution de ces valeurs sur l’ensemble
de la carte possède une valeur moyenne de 0.973 et un écart-type de 0.167 conforme à la valeur
attendue (-1).

La distribution des valeurs de significativité obtenue sur l’ensemble de la carte est présentée
sur la figure 8.22. Cette distribution est bien ajustée par une gaussienne de valeur moyenne
−0.020± 0.001 et d’écart-type 1.0104± 0.0009. Elle est donc tout à fait compatible avec une
absence de variabilité dans le plan galactique et en remarquable accord avec la distribution
attendue pour des temps d’arrivée suivant une statistique Poissonnienne.

Cet accord montre que notre compréhension du détecteur est bonne et que la méthode de
l’estimation de l’acceptance est précise. De plus, cela montre que la méthode de correction de
l’acceptance est adaptée et efficace et que le test est bien maîtrisé.

4La taille d’un bin est de 0, 04◦ × 0.04◦.
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F. 8.19 –Carte du nombre d’événements sélectionnés par la méthode exposée dans la section
8.4.1 pour les données du plan Galactique. Certaines sources sont clairement apparentes.

8.5 Blocs bayesiens

La méthode des blocs bayesiens, présentée dans Scargle (1997), Scargle (2010),
Scargle et collab. (2010), permet de trouver la partition optimale d’un ensemble de temps d’ar-
rivée - suivant une statistique Poissonnienne - en différents blocs dont chaque taux est différent.
Par partition optimale, on entend ici la partition qui décrit le mieux les données : si les temps
d’arrivée présentent une statistique Poissonnienne avec un taux constant pendant toute la durée
de l’échantillon, celui-ci sera représenté par un seul bloc; si les données présentent une brusque
augmentation du taux d’événements, l’échantillon sera représenté par deux blocs et ainsi de
suite.



170 CHAPITRE 8. RECHERCHE D’ÉVÉNEMENTS TRANSITOIRES

F. 8.20 –Carte des valeurs ajustées des pentes de la distribution desintervalles en temps
corrigés de l’acceptance pour les données du plan Galactique. La distribution des valeurs des
pentes ajustées sur l’ensemble de la carte présente une valeur moyenne de0, 973et un écart-
type de0, 167conforme à la valeur attendue de1.

Principe et définitions

On note In l’intervalle entre t1 et tn, constitué de l’ensemble des temps d’arrivée
{t1, t2, . . . , tn}.

Un bloc est défini comme un ensemble de temps d’arrivée consécutifs. En adoptant la nota-
tion utilisée dans Scargle et collab. (2010) :

B(k, l) ≡ {tk, tk+1, . . . , tl} (8.21)

représente le bloc constitué des temps d’arrivéetk à tl. Une partitionP de l’ensemble des
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F. 8.21 –Carte de significativité duexp-testpour les données du plan Galactique. Cette carte
est compatible avec du bruit purement Poissonnien.

temps d’arrivée peut alors s’exprimer comme un ensemble de blocs qui, mis bout à bout, forment
l’intervalle étudié. Plus précisément :

I = ∪kBk et Bi ∩ B j = ∅ pour i , j (8.22)

P(I) est alors entièrement déterminée par le nombre de blocsNb constituant cette partition
et par les temps auxquels interviennent les changements de régime.

De manière à représenter de façon optimale l’échantillon, on maximise le logarithme d’une
fonction de vraisemblance sur l’ensemble des partitionsP :
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F. 8.22 –Distribution des valeurs de significativité obtenues par leexp-testpour les don-
nées du plan Galactique. L’ajustement par une gaussienne (en rouge) présente une largeur de
−0.020± 0.001et un écart-type de1.0104± 0.0009.

F[P(I)] =
Nb
∑

k=1

f (Bk) (8.23)

Cette fonction est la somme des logarithmes des fonctions devraisemblancef (Bk) des diffé-
rents blocs constituant la partition. Sous l’hypothèse d’un régime Poissonnien, le logarithme du
maximum des fonctions de vraisemblance individuelles peuts’exprimer de la manière suivante
(Scargle et collab., 2010) :

fmax(Bk) = logLmax= Nk log
Nk

Mk
(8.24)

où Nk est le nombre d’intervalles dans le block de tailleMk. En effet, pour un taux d’évé-
nementsλ, la probabilité d’observer un intervalledt (supérieur ou égal à 0) est :

P(dt) = λe−λdt (8.25)

ainsi, la fonction de vraisemblance pour un intervalledtn s’écrit :

Ln = λe−λdtn (8.26)

et la fonction de vraisemblance pour un block contenantNk intervalles est :

Lk =

Nk
∏

n=1

λe−λdtn = λNk
e−λMk

(8.27)

où Mk est la taille du bloc, c’est-à-dire la somme de tous les intervalles le constituant. Le
maximum de cette fonction de vraisemblance est obtenu pourλ = Nk/Mk, et vaut :
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Lk
max=

(

Nk

Mk

)Nk

e−Nk
(8.28)

Lorsque l’on fait le produit des maximums de vraisemblance pour tous les blocs de la par-
tition, le terme en exponentielle donne, quelle que soit la partition : e−

∑

k Nk
= e−NTotal

. Ce terme
peut donc être ignoré pour comparer les différentes partitions possibles et l’expression du lo-
garithme du maximum des fonctions de vraisemblance individuelles peut être prise comme
exprimée à l’équation 8.24.

Algorithme dynamique

L’algorithme décrit dans Jackson et collab. (2003), utilisé ici, permet de trouver un optimum
global deF sur l’ensemble des partitionsP. Cet algorithme repose sur le fait que siP(I) est
une partition optimale deI, alors toute sous-partition constituée d’un sous-ensemble de blocs
deP(I), est optimale pour l’intervalle en question.

Si on prend la fonction 8.23, l’algorithme a tendance à trouver un bloc par temps d’arri-
vée. Il est alors nécessaire d’introduire un “prior” sur le nombre de blocs. Ce prior peut être
choisi en fixant la probabilité d’obtenir un nombreNb de blocs en présence de bruit seulement
à (Scargle et collab., 2010) :

P(Nb) = P0γ
−Nb (8.29)

La fonction 8.23 s’en trouve modifiée de la manière suivante :

fmax(Bk) = logLmax= Nk log
Nk

Mk
− logγ (8.30)

Ainsi, plus la valeur de logγ est grande et plus le nombre de blocs obtenus sera faible. Cette
propriété est illustrée sur la figure 8.23, pour laquelle la méthode présentée dans cette section
a été appliquée aux données obtenues en direction de PKS 2155-304 lors du sursaut de juillet
2006. Dans cet exemple, et dans le cas ou la valeur de logγ est trop faible, l’algorithme trouve
un grand nombre de blocs. La taille des blocs peut alors être faible et le taux d’événements
moyen dans chaque bloc (défini comme le nombre d’événements dans le bloc divisé par sa
largeur) peut présenter des valeurs importantes.

La valeur de logγ peut être déterminée par simulations (Chiang et collab., 2010). Pour un
échantillon ne présentant pas de changements de taux d’événements, on s’attend, par la méthode
des blocs bayesiens, à n’obtenir qu’un seul bloc. Dès lors, si l’on s’intéresse à un échantillon
contenantN événements, on simule un grand nombre de fois (de l’ordre de 104) un échantillon
stable contenant le même nombre d’événements, on lui applique l’algorithme de détermination
de la partition optimale et on enregistre le nombre de blocs obtenus. On recommence cette
procédure en faisant varier logγ. On peut alors choisir la valeur de logγ de telle sorte que la
fraction de simulations ne contenant qu’un seul bloc soit supérieure à une valeur prédéfinie
(par exemple 95%). En d’autres termes, on calcule la probabilité de fausse alarme en fonction
de la valeur de logγ à partir de simulations Monte-Carlo. Cette probabilité dépend du nombre
d’événements dans l’échantillon et doit être recalculée pour chaque valeur deN.

La figure 8.24 présente ainsi la probabilité de fausse alarmeen fonction de logγ pour plu-
sieurs valeurs deN. Ces différentes courbes peuvent être ajustées pour donner une relation entre
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(a) logγ trop grand
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(b) logγ trop faible
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F. 8.23 –Taux d’événements en fonction du temps corrigé de l’acceptance en direction de PKS
2155-304 pendant le sursaut de juillet 2006 (en rouge). L’algorithme permettant de déterminer
la partition optimale (représentée en bleu) a été appliqué ici en choisissant différentes valeurs
de logγ.

la valeur de logγ, la valeur de la probabilité de fausse alarmePf et le nombre d’événements
N. La relation entre ces différents paramètres a été déterminée sur des simulations et peut être
exprimée comme suit :
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F. 8.24 –Probabilité de fausse alarme en fonction de la valeur delogγ pour différentes
valeurs du nombre d’événements dans l’échantillon : N= 50 (cercles), N= 100 (croix), N
= 200 (carrés), N= 500 (triangles), N= 1000 (losanges), N= 2000 (étoiles). Chaque point
représente la valeur moyenne obtenue sur104 simulations (nombre de simulations avec plus
d’un bloc divisé par le nombre total de simulations). Les courbes de couleurs sont calculées à
partir de l’équation 8.31.

logγ =
5− logPf + log (6.5 · 10−3 × N)

0.49
(8.31)

On peut noter qu’en outre l’algorithme présenté ici permet de trouver les temps correspon-
dant aux éventuels changements de régime.

Efficacité

L’efficacité de détection d’événements transitoires par la méthode des blocs bayesiens peut
être estimée à partir de simulations Monte-Carlo. Comme dans la partie 8.2.3, des courbes de
lumière à deux niveaux sont générées avec un nombre d’événements total fixé, un rapportρ
entre le taux d’événements dans l’état stable et pendant le sursaut compris entre 1 et 7 et une
fraction f du temps total (normalisé) comprise entre 0 et 1.

Le facteur de pénalité logγ est choisi ici à partir de la relation 8.31 en imposant un tauxde
fausses détections inférieur à 5%. Le nombre total d’événements est fixé à 800 (correspondant
au nombre moyen d’événements observés dans les données prises dans le plan Galactique) et
pour chaque jeu de paramètres (ρ, f ), on effectue 100 simulations pour lesquelles l’algorithme
de détection des blocs est appliqué et le nombre de blocs obtenus est compté.

La figure 8.25 présente le résultat de cet ensemble de simulations où le nombre moyen de
blocs détectés est rempli pour chaque valeur des paramètresen jeu. Pour le nombre d’événe-
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F. 8.25 –Nombre moyen de blocs détectés sur100simulations en fonction du rapportρ entre
le taux d’événements pendant le sursaut et dans l’état stable (ordonnée) et de la fraction de
temps total occupée par le sursaut (abscisse). La ligne continue rouge correspond à un nombre
moyen de blocs égale à 2.

ments choisi, on peut détecter un sursaut représentant une augmentation du taux d’événements
d’au minimum un facteur∼ 2 pendant une fraction du temps total observé comprise entre0, 05
et 0, 8. Pour des valeurs def comprises entre 0, 2 et 0, 65, la méthode peut détecter des sursauts
présentant une augmentation du taux d’événements d’au moins 60%.

Application

La méthode des blocs bayesiens a été appliquée au lot de données obtenues en direction
de PKS 2155-304 lors de l’année 2007. L’analyse de ce même lotde données par la méthode
exp-testa montré une indication de variabilité, confirmée par la méthode duexp-testen fenêtres
glissantes (voir section 8.4.2).

Le nombre d’événements dans une région de 0, 15◦ centrée sur PKS 2155-304 pour ce lot
d’événements est de 2321. Si on impose un taux de faux positifs inférieur à 5%, la valeur de
logγ utilisée a été estimée à partir de la relation 8.31 et vaut logγ = 21, 85. L’estimation de
ce paramètre par des méthodes Monte-Carlo en prenant le nombre d’événements correspondant
est en accord avec cette valeur inférée.

Le résultat obtenu est présenté sur la figure 8.26. Les temps correspondants au début et à la
fin du sursaut sont les suivants :ti = 54268.1611921 ett f = 54294.0471735, exprimés en MJD,
avec des changements de régime intermédiaires enti1 = 54271.1372487 etti2 = 54271.1393624.
Ces temps correspondent bien à ce qui est reconstruit en calculant la courbe de lumière en flux
intégré au-delà de 200 GeV (voir figures 8.27 et 8.28).
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F. 8.26 –Taux d’événements en fonction du temps corrigé de l’acceptance en direction de
PKS 2155-304 pour les données obtenues en 2007. L’algorithme permettant de déterminer la
partition optimale a été appliqué ici en choisissant la valeur de logγ = 21, 85 par la relation
8.31.
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F. 8.27 –Courbe de lumière du flux intégré au-delà de 200 GeV, en direction de PKS 2155-304
pour les données obtenues en 2007.
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F. 8.28 –Détail de la figure 8.27. Les temps de changements de régimes,obtenus par la
méthode des blocs bayesiens, sont indiqués par les lignes pointillées verticales.
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8.6 Test par somme cumulative

La méthode présentée dans cette section s’appuie sur la connaissance de la statistique des
intervalles de temps entre deux événements pour des temps d’arrivée Poissonniens. Cette mé-
thode, qui s’apparente à un test de Kolmogorov-Smirnov, en est encore à ses balbutiements et
mériterait certainement d’être approfondie.

Le principe de cette méthode est de construire la somme cumulative des intervalles en temps
entre deux événements en retranchant à chaque fois la valeurmoyenne afin de se ramener à une
variable de moyenne nulle. Si l’on dispose d’un ensemble d’intervalles, ordonnés en temps
{∆Ti}i=1...N := {(Ti+1 − Ti)}i=1...N, on peut construire la variable de somme cumulative, qui a pour
valeur au temps d’indicei :

χi =

i
∑

k=1

(∆Tk − 〈∆T〉) (8.32)

où 〈∆T〉 = 1/N
∑N

i=1∆Ti = C. Cette variable est bien de valeur moyenne nulle et pour touti,
on a :

〈χi〉 =
i

∑
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
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
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







(8.33)

= 0 (8.34)

Par ailleurs, si la distribution des intervalles en temps entre deux événements suit une sta-
tistique Poissonnienne, alors la fonction de densité de probabilité des intervalles est celle de
l’équation 8.2. On peut alors calculer〈∆T2〉 :

〈∆T2〉 =
∫

∆T2 fC(∆T) dt = 2C2 (8.35)

Alors, la variance de la variableχi pour tout tempsi s’exprime ainsi :

Var(χi) = 〈χ2
i 〉 − 〈χi〉2 = 〈χ2

i 〉 (8.36)
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2

〉 (8.37)

=
2iC2

N
(N − i) (8.38)

(8.39)

On peut alors déterminer pour chaque indice si la variable s’écarte de la distribution atten-
due et quantifier le nombre d’écarts-types correspondant. Pour le visualiser, on trace la somme
cumulativeχ en fonction de l’indicei de l’intervalle ainsi que différents contours d’écarts-types,
pour 3, 4, 5 et 6 déviations standards par exemple. Si la sommecumulative dépasse un certain
seuil significatif, on a alors une indication d’écart à une distribution Poissonnienne. Par ailleurs,
la position du maximum de la somme cumulative correspond à laposition du changement de
régime.
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F. 8.29 –Somme cumulative des intervalles de temps corrigés de l’acceptance des événements
en direction de PKS 2155-304, pour les données de 2007 (à gauche) et les données pendant le
sursaut de juillet 2006 (à droite). Les courbes magenta représentent les contours à 3, 4, 5 et 6
écarts-types.

Sur la figure 8.29 (à gauche), est présentée l’évolution de lavariableχ (calculée à partir des
temps corrigés de l’acceptance) en fonction de l’indice de l’intervalle pour les données prises
en 2007 en direction de PKS 2155-304. On observe pour ce test encore un écart significatif à
une distribution Poissonnienne des temps d’arrivée des événements. La significativité maximale
est de 5, 97. La même variable est représentée sur la figure 8.29 (à droite), toujours en direc-
tion du blazar PKS 2155-304, mais cette fois pendant le sursaut observé en juillet 2007. La
significativité maximale obtenue est, pour ces observations, de 68, 43.

Cette méthode semble prometteuse mais pâtit toutefois du même problème que pour leexp-
test: le signal peut être noyé dans le fond. En outre, si un sursauta lieu au milieu de l’échantillon
il sera plus difficilement détectable. Cette méthode nécessiterait donc quelques évolutions pour
être tout à fait optimale.

8.7 Comparaison des différents tests

Les différents tests présentés dans ce chapitre sont maintenant comparés sur les données
obtenues en direction du blazar PKS 2155-304 en 2007. Nous avons vu que pour ce lot de
données, un sursaut est détecté avec les différentes méthodes.

Tout d’abord, à partir de la reconstruction standard, de l’analyse par modèle semi-analytique
et de l’analyse spectrale décrite dans la section 6.4, les courbes de lumière en flux reconstruit
au-delà de 200 GeV ont été calculées et elles présentent un sursaut d’activité bien marqué (voir
figure 8.27). Leχ2 pour l’ajustement des points par une constante est de 143.8 pour 39 degrés de
liberté, dont la probabilité correspond à 7.5 déviations standard. Cette méthode simple permet
déjà de montrer que la source est variable.

En appliquant leexp-testà ce lot de données, on obtient une significativité de 3.14 en prenant
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Test Significativité

Ajustement 7,5
Exp-Test 3,14

Inter Events 3,39
Fenêtres Glissantes 15,29

Blocs Bayesiens 9,8
Somme Cumulative 5,97

T. 8.2 – Valeurs de significativité obtenues par les différents tests de variabilité pour les
données prises en 2007 en direction du blazar PKS 2155-304.

les événements tombant dans un rayon de 0, 15◦ de la source mais avec la méthode duexp-test
en fenêtre glissanteune variabilité est détectée avec une significativité de 15, 29.

La méthode desInter-Eventsa également été appliquée en direction de cet objet, la signifi-
cativité obtenue est de 3, 39 avec ce test.

La méthode desblocs bayesiensa été appliquée en augmentant la valeur de de logγ jusqu’à
ce que l’algorithme ne détecte plus qu’un seul bloc. La probabilité de fausses détections est alors
calculée par la relation 8.31. Cette procédure permet d’obtenir une estimation de la probabilité
que l’échantillon soit conforme à un bloc unique avec un tauxconstant. La valeur obtenue est
de 10−22, ce qui correspond à une significativité de∼ 9, 8.

Enfin, le test parsomme cumulativeappliqué à cet échantillon de données donne une signi-
ficativité maximale de 5, 97.

On a ainsi deux méthodes (fenêtres glissantes et blocs bayesiens) plus sensibles qu’un test
deχ2 et qui ont l’avantage, étant appliquées directement aux temps d’arrivée des événements,
de ne pas dépendre de l’échantillonnage.

Ces différents résultats sont résumés dans le tableau 8.2.

Les simulations décrites dans la section 8.2.3 ont été produites pour le nombre d’événe-
ments contenus dans l’échantillon. Le résultat est présenté sur la figure 8.30 où la ligne rouge
correspond à la valeur de significativité effectivement obtenue (3,14σ). On peut remarquer que
cette ligne passe notamment très près du point (ρ; f ) = (2, 3; 0, 1) correspondant au résultat
obtenu par la méthode des blocs bayesiens, montrant ainsi que les deux méthodes sont com-
patibles entre elles. Par ailleurs, des simulations similaires à celles utilisées pour produire la
figure 8.7 ont été réalisées pour leexp-test en fenêtre glissante. Pour ces simulations, le nombre
d’événements est celui contenu dans l’échantillon et la valeur entrée pour chaque couple des
paramètresρ et f est la valeur moyenne, sur 1000 tirages, du maximum de significativité obte-
nus avec leexp-test en fenêtre glissante. Comme pour l’analyse de l’échantillon, la taille de la
fenêtre utilisée dans ces simulations est de 200 événements. La ligne noire sur la figure 8.30 est
la courbe d’iso-significativité obtenue par ces simulations et correspondant à la valeur maximale
de significativité (15, 68σ) renvoyée par le test en fenêtre glissante appliqué aux données. Cette
courbe noire passe également près de la position déduite desblocs bayesiens et les différents
tests semblent ainsi relativement cohérents.
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F. 8.30 –Significativité simulée (voir section 8.2.3) duexp-testen fonction de la fraction de
temps f occupée par le sursaut et du rapportρ entre le taux d’événements dans le sursaut
et en dehors. Cette simulation est effectuée pour2321événements, correspondant au nombre
d’événements de l’échantillon en direction de PKS 2155-304pour le lot de données de 2007.
La ligne rouge correspond à la significativité obtenue par letest pour ces observations. L’étoile
blanche correspond quant à elle aux valeurs de f et deρ obtenues par la méthode des blocs
bayesiens. Enfin, la ligne noire est similaire à la ligne rouge mais pour des simulations avec le
test en fenêtre glissante.

8.8 Conclusions

L’étude présentée dans ce chapitre visait au développementet à l’implémentation de mé-
thodes pour la détection de phénomènes transitoires dans les données du relevé du plan Galac-
tique avec H.E.S.S. Pour pouvoir produire des cartes de variabilité, il est nécessaire de corriger
les intervalles de temps mesurés des variations d’acceptance du détecteur. Une fois cette étape
effectuée, il est possible d’appliquer différents tests sur les temps (corrigés) des événements dé-
tectés. Nous avons appliqué leexp-testsur l’ensemble de la région du plan Galactique. Aucun
événement transitoire n’a été détecté dans la gamme de sensibilité de ce test. Toutefois, la distri-
bution des valeurs de significativité sur la carte montre quela correction d’acceptance proposée
est correcte et que l’ensemble de la chaîne d’analyse est bien maîtrisée.

D’autres tests ont par ailleurs été proposés, il s’agit du test par fenêtres glissantes - qui
s’est révélé plus efficace pour les données prises en 2007 en direction du blazar PKS 2155-
304 - ou du test par somme cumulative qui nécessiterait des améliorations. Enfin, la méthode
des blocs bayesiens a également été exposée. Cette méthode al’avantage de permettre à la fois
de détecter et de caractériser (temps initial, temps final, rapport des taux d’événements) les
éventuels événements transitoires et semble plus sensiblequ’un simple test deχ2. Au regard du
tableau 8.2, la méthode duexp-testn’est pas la plus sensible et il sera intéressant d’appliquer
les autres tests sur la région du plan Galactique.

L’application des différents tests aux données obtenues en direction du blazar PKS2155-304
en 2007 montre que, pour ce cas particulier, ces tests sont parfois nettement plus sensibles que
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la méthode simple de l’ajustement des courbes de lumière. Deplus ils sont rapides et, avec la
méthode des blocs bayesiens, il est possible de caractériser le sursaut de manière objective.
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Les supernovæ et leurs vestiges, présentés dans le chapitre3, sont de très bons candidats
pour expliquer le flux de rayons cosmiques Galactiques (c’est-à-dire en-deça de∼ 5× 1015 eV,
voir section 1.2.1) observé sur Terre. Cette idée, évoquée dès les années 1930, est motivée
par l’énergie relâchée par ces processus (∼ 1051 erg) et le taux de supernovæ dans la Galaxie.
Celui-ci étant de l’ordre d’une explosion tous les trente ans : le flux des rayons cosmiques dans
la Galaxie pourrait être maintenu si seulement∼ 10% de l’énergie d’explosion est utilisée pour
l’accélération des particules chargées.

On dénombre près de 300 vestiges de supernovæ détectés dans le domaine radio. Ils sont
notamment recensés dans le catalogue1 de Green (2009). L’émission de la majeure partie des
vestiges dont la coquille est résolue dans ce domaine en énergie peut être expliquée par le
rayonnement synchrotron d’électrons accélérés à des énergies de l’ordre du GeV.

Sans parler des vestiges de supernovæ composites qui désignent les objets contenant un plé-
rion et dont l’émission au TeV est vraisemblablement due à cedernier (voir section 3.1.3), il
semble que l’on observe deux classes de vestiges de supernovæ à haute énergie : les vestiges
plutôt jeunes, plus visibles au TeV, et les vestiges d’âge moyen interagissant avec des nuages
moléculaires plus visibles au GeV. Les différents stades d’évolution des vestiges de supernovæ
peuvent ainsi être sondés. Par ailleurs, la mesure des spectres dans ces gammes en énergie per-
met de poser des contraintes fortes sur la présence de protons accélérés. Ce chapitre vise à résu-
mer les différentes observations de vestiges de supernovæ à haute énergie et leurs conséquences
pour la recherche des sources du rayonnement cosmique Galactique.

1Disponible à l’adresse suivante :http://www.mrao.cam.ac.uk/surveys/snrs/.
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9.1 Évolution d’un vestige de supernova

La majeure partie (∼ 99%) de l’énergie disponible au moment de l’explosion d’unesuper-
nova est émise sous forme de neutrinos. Le reste, soit∼ 1051 erg est contenu dans l’énergie
cinétique des éjectas. Lors de l’explosion, ces derniers sepropagent dans le milieu interstellaire
avec, au départ, une vitesse très supérieure à celle du son dans ce milieu. Il se forme alors une
onde de choc qui comprime, chauffe et accélère le milieu en amont. Ce choc induit une diffé-
rence de pression entre le milieu choqué et les éjectas qui crée un “choc en retour” qui se propage
alors dans les éjectas en direction du centre de l’explosionen les comprimant, les chauffant et
les ralentissant. La création de ce second choc conduit à une“discontinuité de contact” entre le
milieu interstellaire choqué par le choc initial et les éjectas choqués par le choc en retour (voir
figure 9.1).

F. 9.1 –Schéma de la structure d’un vestige de supernova.

Selon les différents types de supernovæ, l’évolution du vestige est différente, quoique re-
lativement similaire. Les supernovæ thermo-nucléaires (type Ia) ont toutes des caractéristiques
relativement proches étant donné le mécanisme en jeu (voir section 3.1.2). L’énergie relâchée
par ces explosions est de l’ordre de 1051 erg, la masse des éjectas est de l’ordre d’une masse
solaire et le profil de densité des éjectas en expansion peut être décrit par une loi de puissance
ρ ∝ R−7, oùRest la distance au centre de l’explosion (Chevalier, 1982).Les supernovæ à effon-
drement de cœur (types II, Ib, Ic) présentent des caractéristiques plus variées car elles dépendent
notamment de la masse de l’étoile progénitrice2 et de la masse que l’étoile a perdue (par le biais

2Rappelons que pour les SNIa, les étoiles progénitrices sontdes naines blanches qui possèdent toutes des masses
similaires de l’ordre de 1, 4 M⊙.
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du vent stellaire) avant l’explosion. L’énergie cinétiquedes éjectas peut varier entre environ
1051 erg (Nomoto et collab., 1994) et 5×1052 erg pour les hypernovae (Nomoto et collab., 2007).
Le profil de densité des éjectas pour une supernova de type II suit, selon Chevalier et Fransson
(1994) et Truelove et McKee (1999), une loi de puissance d’indice inférieur à 3 pour le cœur et
d’indice 5 à 14 au-delà.

L’évolution des vestiges de supernovæ présente quatre phases distinctes : la phase domi-
née par les éjectas, la phase de Sedov-Taylor, la phase radiative et la phase de dispersion.
Cioffi et collab. (1988) puis Truelove et McKee (1999) notamment, ont dérivé les équations per-
mettant de décrire l’évolution du rayon et de la vitesse du choc d’un vestige de supernova pour
ces différentes phases d’évolution. Truelove et McKee (1999) définissent pour cela les variables
caractéristiques suivantes (rayon, vitesse du choc et âge du vestige) :

Rc = 3.07

(

Me j

n0

)1/3

pc (9.1)

tc = 423
M5/6

e j

E1/2
S NRn

1/3
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= 7090

(

ES NR

Me j

)1/2

km/s (9.3)

où Me j est la masse des éjectas (en unité de masses solaires),ES NRest l’énergie de l’explo-
sion (dont l’unité est 1051 erg) etn0 est la densité du milieu ambiant (en cm−3). Les valeurs du
rayon, de la vitesse et de l’âge du vestige notéesR∗choc, v

∗
choc et t∗ correspondent aux valeurs de

ces paramètres (sans astérisques) divisées par les variables caractéristiques correspondantes.
Tant que la masse de matière balayée par le choc est inférieure à la masse des éjectas,

on parle de laphase dominée par les éjectas. Dans cette phase, et pour un milieu ambiant
uniforme, les équations d’évolution peuvent s’écrire (Truelove et McKee, 1999) :
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et

v∗choc=

(

n− 3
n

)

R∗choc

t∗
(9.5)

avecn l’indice du profil de densité des éjectas et les valeurs des paramètreslED etφED sont
données dans le tableau 9.1.

Une fois cette limite atteinte, l’évolution du choc est régie par la conservation de l’énergie
tant que les pertes radiatives sont négligeables. Le choc entre dans cette phase, appeléephase
de Sedov-Taylor, pour un rayonR∗S T et un tempst∗S T, dont les valeurs sont indiquées dans le
tableau 9.1, les grandeurs du système évoluent alors comme :

R∗choc= (R∗5/2S T + η
1/2
0 (t∗ − t∗S T))

2/5 (9.6)

et
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v∗choc=
2
5
η1/2

0 (R∗5/2S T + η
1/2
0 (t∗ − t∗S T))

−3/5 (9.7)

oùη0 est un paramètre sans dimension valantη = 2, 026 (Sedov, 1946; Taylor, 1950a,b).
Lors des deux premières phases, les pertes radiatives sont négligeables et l’énergie totale

du milieu choqué est conservée. Lorsqu’elles ne le sont plus, soit lorsque le temps typique des
pertes radiatives est comparable au temps dynamique du système, le vestige entre dans laphase
radiative et une coquille dense et froide se forme peu à peu après recombinaison des électrons
et des ions. Pour caractériser l’âge du vestige au moment de cette phase, Cioffi et collab. (1988)
définissent la variable caractéristique suivante :

trad = 13300E3/14
S NRn

−4/7
0 ζ−5/14

m ans (9.8)

Pour un âge de∼ 2trad, le vestige entre en phase radiative et le rayon et la vitessedu choc
évoluent alors comme :

Rrad = 14 E2/7
S NRn

−3/7
0 ζ−1/7

m pc (9.9)

et
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S NRn

1/7
0 ζ3/14

m km/s (9.10)

où ζm est un facteur correctif de métallicité égal à 1 pour les abondances solaires. Durant
cette phase, les grandeurs du système évoluent comme (Cioffi et collab., 1988) :
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Lorsque la pression à l’intérieur du vestige est similaire àcelle du milieu interstellaire,
cette phase se termine et la coquille ne se déplace plus que par inertie. La coquille finit par se
confondre avec le milieu interstellaire, c’est laphase de dispersionqui débute pour un âge de
(Cioffi et collab., 1988) :

t ∼ 57 n10/49
0 trad (9.13)

La figure 9.2 présente l’évolution de la taille et de la vitesse du choc pour un vestige issu
d’une supernova thermonucléaire et d’une supernova à effondrement de cœur calculé à partir
des équations présentées précédemment.

Énergie maximale

L’énergie maximale que peuvent atteindre les particules accélérées au chocs des vestiges
de supernovæ dépend principalement de quatre critères : le temps d’accélération qui est limité
par l’âge du vestige (voir section 1.3.2), l’échappement des particules, les pertes radiatives et la
taille du vestige.
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n lED φED t∗S T R∗S T

6 1,39 0,39 1,04 1,07
7 1,26 0,47 0,732 0,881
8 1,21 0,52 0,605 0,788
9 1,19 0,55 0,523 0,725
10 1,17 0,57 0,481 0,687
12 1,15 0,60 0,424 0,636
14 1,14 0,62 0,389 0,603

T. 9.1 – Table des valeurs des différents paramètres utilisés pour décrire l’évolution d’un
vestige de supernova en fonction de l’indice n de la loi de puissance décrivant la densité des
éjectas en fonction de la distance au centre de l’explosion.Les valeurs de lED etφED sont tirées
de Chevalier (1982) et les valeurs de t∗

S T et R∗S T sont tirées de Truelove et McKee (1999).
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F. 9.2 –Évolution de la taille (rayon, à gauche) et de la vitesse (à droite) du choc d’un vestige
de supernova de type Ia (en noir) et de type II (en rouge). Le vestige possède une énergie de
1051 erg et évolue dans un milieu dont la densité est de1 cm−3. Pour le vestige de type Ia
(respectivement de type II), la masse des éjectas est prise égale à1, 4 M⊙ (10 M⊙) et l’indice
pour la distribution des éjectas est prise égale à7 (12) .

Lorsque la particule atteint une énergie suffisamment élevée, les instabilités magnétiques au
niveau du choc ne sont plus capables de les ramener vers celui-ci. Ainsi, l’énergie maximale
dépend du coefficient de diffusion et de la façon dont il dépend de l’énergie. Si le coefficient de
diffusion est faible, les particules restent confinées au choc etpeuvent à nouveau subir l’accélé-
ration par onde de choc, tandis que s’il est important, les particules peuvent s’en échapper. Ce
coefficient de diffusion peut s’exprimer comme (Berezhko et collab., 1996) :

D(Emax) = χvchocRchoc (9.14)

où χ ≈ 0, 04. Si on se place dans le régime de diffusion de Bohm (voir section 1.3.2), cela
conduit, en utilisant l’équation 1.20, à une énergie maximale de :

EBohm
p,max= 940χ

(

B
100µG

) (

vchoc

1000km/s

) (

Rchoc

1pc

)

TeV (9.15)
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Cette énergie est sous estimée si on prend pour valeur du champ magnétique celle du milieu
interstellaire. Grâce au phénomène d’amplification du champ magnétique prédit par les mo-
dèles non-linéaires d’accélération par ondes de choc diffusives (évoqués dans la section 1.3.2),
l’énergie maximale peut également être amplifiée.

L’évolution de l’énergie maximale accessible aux particules chargées accélérées aux chocs
des vestiges de supernovæ - suivant leur classe (supernovæ de type Ia ou de type II, Ib et Ic),
en fonction de l’âge du vestige et en tenant compte des effets non-linéaires de l’accélération par
ondes de choc diffusives - est étudiée en détails dans Ptuskin et Zirakashvili(2003, 2005) ou
encore dans Blasi et collab. (2007). Il apparaît dans tous les cas que l’accélération des particules
chargées est d’autant plus efficace que la vitesse du choc est élevée (voir équation 1.23) etdécroît
donc au cours du temps. Le moment où les particules accélérées possèdent l’énergie la plus
importante serait au début de la phase de Sedov. Ces particules chargées les plus énergétiques
sont également les premières à s’échapper de la région du choc, les particules étant suffisamment
énergétiques pour ne plus être confinées au choc. Un modèle d’échappement des particules
en fonction de l’énergie et de l’évolution du vestige est présenté dans Ptuskin et Zirakashvili
(2005). À partir de la phase de Sedov, le vestige relâche doncdans le milieu interstellaire des
particules de moins en moins énergétiques.

Pour les électrons, l’énergie maximale est également limitée par les pertes radiatives, prin-
cipalement les pertes par rayonnement synchrotron. L’énergie maximale peut être estimée en
comparant le temps caractéristique d’accélération et le temps caractéristique de perte d’éner-
gie par rayonnement synchrotron. Dans la limite du régime deBohm, cette énergie est alors
(Parizot et collab., 2006) :

Ee,max≈ 8, 3 f̄ (r)

(

B
100µG

)−1/2 (

vchoc

1000km/s

)

TeV (9.16)

où r est le facteur de compression du choc etf̄ (r) = f (r)/ f (4) avecf (r) =
√

r − 1/r.

En raison de la taille du vestige, si les particules ont suffisamment d’énergie, elles peuvent
diffuser à l’intérieur et subir des collisions fuyantes ce qui limite l’énergie maximale accessible
(voir section 1.3.2).

Les spectres des particules chargées accélérées aux chocs des vestiges de supernovæ doivent
donc présenter une coupure, généralement modélisée par unedécroissance exponentielle. Dans
ce cas, les spectres des particules accélérées sont de la forme :

Q(E) = A

(

E
E0

)−α

exp

(

−E
Ec

)

(9.17)

où Ec est l’énergie de coupure etα l’indice spectral.

9.2 Vestiges de supernovæ et émission de photonsγ de très
haute énergie

L’émission de photonsγ de très haute énergie est attendue de la part des vestiges de super-
novæ par les processus synchrotron, Compton inverse et éventuellement Bremsstrahlung dans le
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cas d’électrons accélérés (cas leptonique) ou par désintégration de pions neutres si des hadrons
sont accélérés (cas hadronique, voir chapitre 2). Drury et collab. (1994) et Aharonian et collab.
(1994) ont montré que cette émission pouvait être suffisamment intense à haute (domaine du
GeV) et très haute énergie (domaine du TeV) pour être détectable par les instruments actuels.
Les observations se sont révélées être en bon accord avec cesprédictions.

Pour déterminer si les vestiges de supernovæ sont les sources du rayonnement cosmique
d’origine Galactique, il faut montrer d’une part, que des particules sont accélérées dans ces
objets et, d’autre part qu’il s’agit de protons. Les spectres d’émission présentant des caractéris-
tiques différentes selon les processus en jeu, les observations sur unelarge gamme du spectre
électromagnétique (multi-longueurs d’onde) sont le meilleur moyen, en l’absence d’expériences
assez sensibles aux neutrinos, de sonder les processus d’accélération des particules dans ces ob-
jets. Les différentes observations des vestiges de supernovæ ainsi que les informations que l’on
peut en tirer quant à l’accélération de particules chargéesqui peut y avoir lieu sont décrites dans
la suite. Des revues sur ce sujet peuvent être trouvées dans Gabici (2008); Renaud (2009) ou
encore Bykov et collab. (2011).

9.2.1 Vestiges jeunes

À ce jour, cinq vestiges dont la morphologie dans le domaine radio est en forme de coquille
- et donc pour lesquels la région du choc est bien définie - ont été détectés au TeV et présentent
une morphologie en coquille également résolue dans cette gamme en énergie. L’émission au
TeV se fait donc sans ambiguïté au niveau du choc et n’est pas due à un éventuel plérion. Ces
cinq objets, tous détectés par H.E.S.S., sont : RX J1713.7-3946 (Aharonian et collab., 2006b),
RX J0852-4622 (Aharonian et collab., 2005a), RCW 86 (Aharonian et collab., 2009), SN 1006
(dont une image est présentée dans le chapitre 3) (Acero et collab., 2010) et HESS J1731-346
(H.E.S.S. Collaboration et collab., 2011). Ce dernier objet est particulièrement intéressant car il
fut d’abord identifié au TeV avant d’être détecté en radio (Tian et collab., 2008).

On peut également citer les vestiges jeunes, détectés mais dont le choc n’est pas résolu
au TeV, que sont Cas A et le vestige de la supernova observée par Tycho Brahe en 1572 (le
vestige a été baptisé Tycho) détectés par VERITAS (Acciari et collab., 2010, 2011) et MAGIC
(Albert et collab., 2007b).

Des photons de plus de 10 TeV sont mesurés en provenance de cesobjets par les expériences
d’astronomie gamma au sol. Pour le vestige RX J1713.7-3946,dont le spectre d’émission me-
suré avec H.E.S.S. est présenté sur la figure 9.3, des photonsde près de 100 TeV sont détectés.
Des photons d’une telle énergie impliquent que des particules possédant une énergie supérieure
à la centaine de TeV sont présentes au niveau du choc.

Tout ces vestiges ont la particularité de présenter une morphologie au TeV fortement corrélée
avec leur émission dans le domaine des rayons X (des exemplessont présentés sur la figure 9.4).
Cette corrélation est naturellement attendue dans le cadrede modèles d’émission leptoniques
car les rayons X et lesγ sont produits par la même population d’électrons : les rayons X sont
produits par les électrons interagissant avec les champs magnétiques par effet synchrotron tandis
que l’émission au TeV est produite par les mêmes électrons par diffusion Compton inverse sur
les photons de fond diffus cosmologique.
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F. 9.3 –Spectre en énergie du vestige de supernova RX J1713.7-3946 mesuré par H.E.S.S.
Cette figure est tirée de Aharonian et collab. (2006b).

F. 9.4 – Cartes d’excès de photonsγ obtenues par H.E.S.S. en direction des vestiges RX
J1713.7-3946 (à gauche) et SN 1006 (à droite). Les contours représentent l’émission détectée
en rayons X, dégradés à la résolution de H.E.S.S., par le satellite ASCA (à gauche) et XMM-
Newton (à droite). Ces figures sont tirées de Aharonian et collab. (2006b) et Acero et collab.
(2010).

Comme évoqué précédemment, si des hadrons sont efficacement accélérés au choc des ves-
tiges, les modèles prévoient une amplification du champ magnétique. Cette amplification in-
duirait une émission synchrotron importante de la radio auxrayons X sans qu’une population
importante d’électrons soit présente. L’émission au TeV par processus Compton inverse serait
alors négligeable. Dans ce cas, les hadrons efficacement accélérées pourraient interagir avec
la matière environnante pour produire les photons observésau TeV. Ainsi la corrélation spa-
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tiale entre l’émission X et l’émission de très haute énergiepeut s’expliquer par les modèles
hadroniques si la région du choc possède un champ magnétiqueintense et une densité de gaz
suffisamment importante.

L’intensité du champ magnétique est donc un paramètre crucial pour discriminer entre mo-
dèles leptoniques et hadroniques. De plus en plus d’observations suggèrent que l’amplification
du champ magnétique a bien lieu au choc des vestiges de supernovæ. Reynolds et collab. (2011)
dressent une revue récente des différents résultats sur le sujet.

Dans le domaine des rayons X, les vestiges jeunes en coquilleprésentent des filaments fins
d’émission synchrotron (Bamba et collab., 2003; Uchiyama et collab., 2003; Vink et Laming,
2003; Cassam-Chenaï et collab., 2007; Bamba et collab., 2005; Warren et collab., 2005). Cette
finesse implique que la taille caractéristique de diffusion des électrons est faible. Ces électrons
sont donc confinés au choc par un champ magnétique important,estimé entre∼ 50 et∼ 500µG
pour les différents objets (Renaud, 2009), compatible avec les valeurs prédites par les modèles
non-linéaires d’accélération par ondes de choc diffusives (Parizot et collab., 2006). Toutefois,
une interprétation alternative est possible pour ces observations. En effet, les filaments fins
pourraient être dus à l’atténuation des instabilités magnétiques en aval du choc. Dans ce cas, les
filaments tracent simplement la structure spatiale du champmagnétique et ne sont pas représen-
tatifs de son intensité même si l’amplification du champ peuttoujours avoir lieu (Pohl et collab.,
2005). Il est à noter que si cette interprétation est correcte, ces filaments devraient également être
observés dans le domaine radio. À l’inverse, si les filamentssont dus à l’amplification du champ
magnétique, l’émission radio ne devrait pas être affectée car les électrons de plus basse énergie,
responsables de l’émission radio, ne sont pas affectés par les pertes synchrotron (Pohl et collab.,
2005; Gabici, 2008).

Par ailleurs et toujours dans le domaine X, des variabilitésrapides sur des zones réduites
ont été observées au niveau du choc de RX J1713.7-3946 par (Uchiyama et collab., 2007) et du
choc de Cas A (Uchiyama et Aharonian, 2008). Cela indique qu’une accélération et un refroi-
dissement rapide des électrons se produit, ce qui pourrait être l’effet d’un champ magnétique
intense de l’ordre de 1 mG. Là encore une autre interprétation est possible, la variabilité obser-
vée pourrait simplement être due aux variations temporelles de l’intensité du champ magnétique
(Bykov et collab., 2008).

Les (nombreuses) tentatives d’ajustement des spectres multi-longueurs d’onde par des mo-
dèles d’émission pour les vestiges de supernovæ en coquilles ne permettent pas de tirer des
conclusions claires sur la natures des particules accélérées. Un exemple d’ajustement pour le
vestige RX J0852-4622 avec un modèle leptonique ou hadronique est présenté sur la figure 9.5.

Pour RX J1713.7-3946 cependant, les récentes observationspar le Fermi-LAT
(Abdo et collab., 2011b) ont permis de poser de fortes contraintes en faveur d’un scénario lep-
tonique (voir figure 9.6). Pour cet objet, le scénario hadronique connaissait déjà quelques dif-
ficultés : Ellison et collab. (2010) ont notamment montré quesi un tel scénario était envisagé,
la densité nécessaire pour expliquer l’émission observée conduirait à une émission par Bremss-
trahlung thermique importante (en rayons X), ce qui n’est pas observé.

Pour SN 1006, Acero et collab. (2010) ont montré que pour un modèle purement hadronique
à une zone, une importante fraction de l’énergie disponibledevait être transférée aux protons,
expliquant difficilement la morphologie bipolaire observée (voir figure 9.4). Un modèle pure-
ment leptonique ne parvient pas à expliquer la pente observée au TeV mais un modèle mixte
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F. 9.5 –Modèles d’émission multi-longueurs d’onde à dominante leptonique (à gauche) et
hadronique (à droite) pour RX J0852-4622. L’émission synchrotron est représentée en traits
pleins rouges, celle par diffusion Compton inverse est représentée en traits pointillésrouges,
celle par Bremsstrahlung est en tirets-pointillés rouges,l’émission par désintégration de pions
neutres est représentée en traits pleins bleus et l’émission synchrotron des électrons secondaires
et représentée en traits pointillés bleus. Tous les détailsde la modélisation ainsi que ces images
peuvent être trouvés dans Aharonian et collab. (2007c).

F. 9.6 –Spectre en énergie du vestige de supernova RX J1713.7-3946 mesuré par Fermi et
H.E.S.S. Les observations sont clairement mieux ajustées par un modèle leptonique (à gauche)
que par un modèle hadronique (à droite). Ces figures ainsi queles détails des différents modèles
peuvent être trouvés dans Abdo et collab. (2011b).

permet d’expliquer l’ensemble des données (voir figure 9.7). Dans ce modèle, le budget en
énergie est dominé par les protons mais le rayonnement est plus partagé.

Plus récemment, le vestige de supernova Tycho, détecté par VERITAS a également été dé-
tecté par le LAT à bord du satellite Fermi (Giordano et collab., 2011). Pour ce vestige probable-
ment issu d’une supernova de type Ia, les modélisations multi-longueurs d’onde montrent que
les modèles hadroniques sont favorisés.

En conclusion, les vestiges jeunes, observés de la radio au TeV, permettent de poser des
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F. 9.7 – Spectre en énergie du vestige de supernova SN 1006, bien ajusté par un modèle
d’émission mixte. Cette figure est tirée de Acero et collab. (2010).

contraintes importantes sur les processus à l’œuvre mais ladiscrimination entre accélération
hadronique ou leptonique ne peut être clairement déterminée (à part peut-être pour RX J1713.7-
3946).

9.2.2 Vestiges en interaction avec un nuage moléculaire

De manière générale, dans l’hypothèse d’un accélérateur hadronique, la production de pho-
tons gamma au TeV nécessite la présence de particules cibles. Les nuages moléculaires étant les
régions du milieu interstellaire de la Galaxie où l’on trouve les plus grandes densités de matière,
si l’on en trouvait à coté d’accélérateurs hadroniques potentiels comme les vestiges de super-
novæ, ils constitueraient une cible idéale pour “mettre en lumière l’accélération des protons”
dans ces objets.

Indicateurs d’association

Les associations entre des nuages moléculaires et des vestiges de supernovæ ne sont pas for-
cément rares. En effets, les supernovæ à effondrement de cœur sont souvent proches du nuage
moléculaire qui a donné naissance à leurs progéniteurs. Selon Reynoso et Mangum (2000), près
de la moitié des vestiges de supernovæ devrait être en contact avec un nuage moléculaire. Jus-
qu’à présent, cependant, cette association est observée defaçon ferme pour moins de 40 ves-
tiges, comme exposé dans l’annexe de Jiang et collab. (2010). Dans cette publication, et dans
celles citées pour établir la liste présentée, l’interaction entre un vestige et un nuage moléculaire
est inférée à partir des indicateurs suivants :

– la détection de l’émission maser de la molécule OH à 1720 MHz, spatialement coïnci-
dente avec le choc (observé en radio par exemple). Cette émission signe sans ambiguïté
la présence d’un choc en interaction avec des nuages dont la densité est comprise entre
103 cm−3 et 105 cm−3. Toutefois, elle requiert des conditions très particulières non seule-
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ment en termes de densité et de température mais également entermes d’angles d’obser-
vation. Son absence n’est donc pas le signe qu’il n’y a pas de choc en interaction.

– La détection de raies moléculaires (CO, CS, . . .) élargies,en coïncidence spatiale avec
un choc. En effet, le passage d’un choc dans un nuage induit une dispersion des vitesses
des molécules du nuage et les raies moléculaires d’émissionsont alors élargies par effet
Doppler.

– La présence d’un rapport important entre les niveaux d’émission des différentes raies
des molécules excitées, par exemple : un rapport important entre les raies de transition
J = 2− 1 etJ = 1− 0 du12CO.

– La détection de raies dans le domaine infrarouge proche, comme par exemple la raie du
Fer ionisé [FeII] ou les raies de vibration/rotation de l’hydrogène moléculaire excitées par
le passage du choc.

– Des rapports de couleurs particuliers dans le domaine infrarouge - signant notamment la
présence d’émissions synchrotron, de poussières chauffées par le choc ou encore de raies
moléculaires excitées par le choc - comme utilisé par exemple par Reach et collab. (2006)
avec l’instrument IRAC à bord du satellite Spitzer.

– En dernier lieu, un simple accord morphologique entre les nuages moléculaires détectés
et le choc. Cet indicateur seul ne peut permettre d’affirmer une association entre un choc
et un nuage.

Détection et caractérisation des nuages moléculaires

Les nuages moléculaires sont composés en majeure partie d’hydrogène moléculaireH2 et
d’hélium. Ils contiennent près de la moitié de la masse du milieu interstellaire de la Galaxie et
sont le lieu privilégié de la formation d’étoiles.

Les nuages moléculaires présentent des densités comprisesentre 10 cm−3 et plus de 106 cm−3

pour des masses pouvant être supérieures à 106 masses solaires.
La détection des nuages moléculaires se fait par l’utilisation de traceurs de densité comme

la raie du12CO(J = 1 − 0), celle du13CO(J = 1 − 0) ou celle de la moléculeCS(J = 1 − 0).
Ces raies sont observables dans le domaine radio et les niveaux rotationnels ou vibrationnels
sont excitées par les collisions de ces molécules avec les moléculesH2 dans le nuage. L’in-
tensité des raies détectées est ainsi proportionnelle à la quantité deH2 et à la température du
nuage. Lorsque la densité devient trop importante, le milieu devient optiquement épais pour la
raie d’émission du12CO. Lorsqe le milieu est optiquement mince pour cette raie, la densité de
colonne est proportionnelle à l’intensité de la raie mais, lorsque le milieu est optiquement épais,
cette relation n’est plus vérifiée. Les molécules13COetCS présentant de plus faibles concentra-
tions, le milieu reste optiquement mince pour les raies de ces molécules même pour des densités
importantes. Ces molécules peuvent ainsi être utilisées pour tracer des densités importantes.

Les mesures des raies d’émissions se font dans le domaine radio et leur intensité est mesurée
en température d’antenne3. La fréquence de la raie est décalée par effet Doppler en fonction de
la vitesse relative (due à la position dans la Galaxie) par rapport à l’observateur. Si l’on regarde
dans une direction donnée du ciel, on obtient donc une intensité pour la raie, proportionnelle à la

3 La température d’antenne correspond à la température que devrait avoir un corps noir englobant complètement
l’antenne pour produire un signal similaire à celui observé.



9.2. VESTIGES DE SUPERNOVÆ ET ÉMISSION DE PHOTONSγ DE TRÈS HAUTE
ÉNERGIE 195

F. 9.8 –Exemple de mesure de la raie d’émission du13CO. La carte à gauche présente la
température d’antenne en fonction de la position pour une vitesse radiale de89, 62 km/s. Cette
vitesse correspond à la position du pic d’émission détecté dans cette direction et est représentée
sur la figure de droite. Cette dernière représente la température d’antenne moyennée sur un
carré de14× 14 pixels de la carte et centré à la position où l’émission est laplus intense.

densité d’hydrogène moléculaire, en fonction de la vitesseradiale par rapport à l’observateur. Si
l’on détecte un pic d’intensité à une certaine vitesse, on peut déterminer à partir de son amplitude
et de sa largeur la masse du nuage. La distance du nuage peut, quant à elle, être déterminée à
partir de la vitesse radiale comparée à des modèles des vitesses de rotation dans la Galaxie. Les
méthodes pour y parvenir sont décrites par exemple dans (Lemière, 2006).

Un exemple de température d’antenne mesurée en fonction de la vitesse est représenté sur la
figure 9.8 de droite. Cette figure a été obtenue à partir des données du relevé du plan Galactique
en 13CO (Jackson et collab., 2006). La figure 9.9 de gauche représente quant à elle la vitesse
de rotation en fonction de la distance au centre de la Galaxieobtenue par la paramétrisation de
(Clemens, 1985). Cette courbe peut ensuite être utilisée pour remonter à la distance en fonc-
tion de la vitesse pour une position du ciel donnée, comme montré sur la figure 9.9. En raison
d’effets géométriques, on obtient deux distances possibles, l’une derrière et l’autre devant le
centre Galactique. Cette ambiguïté peut être levée par des mesures d’absorption de l’hydrogène
atomique (également exposées dans Lemière, 2006).

Observations, intérêts et conséquences

Plusieurs vestiges en interaction avec des nuages moléculaires sont détectés au TeV
et au GeV. Les objets bien établis sont les suivants : W28 (Aharonian et collab., 2008c;
Abdo et collab., 2010f), CTB 37A (Aharonian et collab., 2008b; Castro et Slane, 2010),
W51C (Fiasson et collab., 2009; Abdo et collab., 2009b), IC443 (Albert et collab., 2007a;
Acciari et collab., 2009; Abdo et collab., 2010g), HESS J1745-303 (Aharonian et collab.,
2008d) et W49B (Abdo et collab., 2010e; Brun et collab., 2010). La source HESS J1745-303
est vraisemblablement associée au vestige G359.1-0.5 et l’émission au TeV est associée avec
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F. 9.9 –À gauche : courbe de rotation de la Galaxie. La paramétrisation utilisée est celle
de Clemens (1985). À droite : vitesses radiales en fonction de la distance obtenues à partir de
la paramétrisation de Clemens (1985) à la position du nuage présenté dans la figure 9.8. Une
ambiguïté est observée, deux distances correspondant à la même vitesse.

la source 3EG J1744-3011 du troisième catalogue d’EGRET (Hartman et collab., 1999). Dans
le premier catalogue de Fermi, cette source n’avait pas de contrepartie mais la source 2FGL
J1745.5-3028c du catalogue de Fermi avec deux ans de donnéesest associée avec la source
EGRET et avec la source H.E.S.S. La détection au TeV de W49B avec H.E.S.S. fait l’objet du
chapitre suivant de ce manuscrit.

Ces objets sont en général plus brillants au GeV qu’au TeV. Les objets suivants ne sont
pour l’instant détectés qu’au GeV : W44 (Abdo et collab., 2010f), G349.7+0.2 (Castro et Slane,
2010) et 3C 391 (Castro et Slane, 2010).

Par ailleurs, les spectres observés au GeV présentent tous une cassure autour de la di-
zaine de GeV indiquant une brisure dans la distribution en énergie des particules accélérées.
Cette caractéristique commune à tous les vestiges en interaction peut, selon Ohira et collab.
(2011) ou Ptuskin et collab. (2008), être expliquée par des effets de diffusion, tout comme
Malkov et collab. (2011) qui proposent quant à eux que la neutralité du nuage implique une
réduction de l’amplitude des instabilités magnétiques au niveau du choc conduisant à l’échap-
pement des particules. Uchiyama et collab. (2010) proposent que cette cassure spectrale soit le
fait de rayons cosmiques déjà présents dans le milieu et réaccélérés au passage du choc.

Les objets détectés sont plutôt d’âge moyen (typiquement entre∼ 104 et∼ 5 × 104 ans) et
l’émission détectée à haute et très haute énergie n’en est que plus intéressante dans l’optique
de la recherche des sources du rayonnement cosmique. La densité de particules cibles étant
fortement amplifiée, si le choc passe à travers un nuage moléculaire, les processus hadroniques
sont favorisés par rapport au processus leptoniques. Par ailleurs, les vestiges étant plutôt âgés,
le temps caractéristique des pertes radiatives (synchrotron) pour les électrons devient plus court
que l’âge du vestige (voir figure 9.10). Dans ce cas, l’émission de très haute énergie par les
électrons est atténuée et seuls les processus hadroniques peuvent expliquer l’émission observée.
De la même manière, si le champ magnétique est amplifié, les électrons sont consommés plus
rapidement par effet synchrotron et une faible quantité d’électrons accélérés peut suffire pour
expliquer les observations dans le domaine radio.
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F. 9.10 –Temps caractéristiques des différents processus de production de photonsγ en fonc-
tion de l’énergie de la particule primaire. La courbe noire correspond au processus Comp-
ton inverse sur le rayonnement du fond diffus cosmologique. Les courbes vertes correspondent
au rayonnement synchrotron dans un champ magnétique uniforme de6µG (trait plein) et de
100µG (pointillés). Les courbes rouges et bleues correspondent respectivement au rayonne-
ment par Bremsstrahlung et à l’interaction proton-proton pour une densité de1 cm−3 (traits
pleins) et de103 cm−3 (pointillés).

Toutefois, si la densité de particules cibles est suffisamment importante, l’émission Bremss-
trahlung des électrons peut devenir dominante par rapport aux processus synchrotron et Comp-
ton inverse et contribuer de manière significative à l’émission.

De plus, la présence du nuage pourrait éventuellement atténuer l’amplitude des instabilités
magnétiques au choc et, de ce fait, réduire l’efficacité d’accélération des particules chargées
(O’C Drury et collab., 1996; Reville et collab., 2007).

Si le choc n’est pas en interaction directe avec un nuage moléculaire mais qu’un tel nuage
est présent dans l’environnement proche du vestige, les particules chargées accélérées qui ne
sont plus confinées par le choc et qui diffusent en amont peuvent produire de l’émissionγ de
très haute énergie par désintégration de pions neutres en interagissant avec ce nuage. Ce pro-
cessus, décrit dans Gabici et collab. (2009), conduit à un spectre d’émission de la radio au TeV
avec une forme concave caractéristique au GeV et au TeV (voirfigure 9.11). C’est probable-
ment le processus à l’œuvre dans l’environnement de W28 qui permet en outre d’estimer le
coefficient de diffusion autour du vestige (Gabici et collab., 2010; Li et Chen,2010), apportant
ainsi une estimation de l’efficacité de l’accélération : si l’accélération est efficace, les instabilités
magnétiques sont plus importantes et le coefficient de diffusion s’en trouve diminué.

9.3 Approche multi-messagers et perspectives

Si des processus hadroniques ont bien lieu dans les vestigesde supernovæ, ils doivent s’ac-
compagner de la production de neutrinos. Ces particules n’étant produites que par ce type de
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F. 9.11 –Spectre d’émission de la radio au TeV émis par interaction entre les rayons cos-
miques échappés d’un vestige d’une supernova qui aurait eu lieu il y a 2000 ans et un nuage
moléculaire situé à 100 parsec de ce vestige de105 masses solaires, possédant un rayon de20
parsecs et un champ magnétique de100µG. Les différents processus pris en compte sont les sui-
vants : désintégration de pions neutres (3), synchrotron (2), Bremsstrahlung (4) et synchrotron
(1) et Bremsstrahlung (5) des électrons secondaires. Cettefigure est tirée de Gabici et collab.
(2009).

processus, la détection de ces particules serait la signature irréfutable que des hadrons sont ac-
célérés dans ces sources. Pour les modèles les plus favorables, les flux prédits ne sont pas détec-
tables avec les instruments actuels et seraient même difficilement détectables par les prochaines
générations d’instruments (Yuan et collab., 2011).

La prochaine génération d’instruments d’astronomieγ au sol comme H.E.S.S. II qui de-
vrait commencer à prendre des données courant 2012 et à plus long terme l’observatoire CTA
pourront éventuellement apporter des informations importantes quant à la nature des particules
accélérées dans les vestiges de supernovæ. Ces instrumentspermettront notamment d’étendre
la gamme en énergie accessible, à la fois à plus basse énergieet, pour CTA, à haute énergie. En
abaissant le seuil en énergie avec ces instruments, il sera possible de mieux discriminer entre
les modèles dans la gamme d’énergie 50− 300 GeV où les différences entre les prédictions
commencent à être significatives. D’autre part, les spectres des vestiges en interaction semblent
tous montrer une coupure en énergie assez basse. Diminuer leseuil permettrait éventuellement
d’en détecter un plus grand nombre. En augmentant l’énergiemaximale accessible avec CTA,
il sera possible de détecter des photonsγ au-delà de la centaine de TeV. Si on détecte des pho-
tons au-delà de cette énergie, cela constituerait une bonneindication en faveur des scénarios
hadroniques, la production deγ par processus Compton inverse étant fortement atténuée parla
réduction de la section efficace à haute énergie.

Enfin, si, comme pour RX J1713.7-3946, les modèles hadroniques ne sont pas viables pour
les vestiges de supernovæ détectés, d’autres scénarios pour l’accélération des rayons cosmiques



9.3. APPROCHE MULTI-MESSAGERS ET PERSPECTIVES 199

Galactiques sont également envisagés comme, par exemple, les superbulles (Parizot et collab.,
2004) créées par effet collectif des vents et des éjectas de supernovæ des étoiles massives des
associations OB.
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10.1 Présentation de la région

La région W49 a été découverte par Westerhout (1958) dans le domaine radio (22 cm).
Par la suite, et à l’aide d’une meilleure résolution angulaire, cette source a pu être séparée en
deux contreparties : une région de formation d’étoiles (W49A) et un vestige de supernova en
interaction avec un nuage moléculaire (W49B). La figure 10.1présente une image de la région
obtenue par Brogan et Troland (2001) en radio (21 cm) avec le réseau de radiotélescopes VLA.

W49A

W49A (G43.2+0.0, Mezger et collab. (1967)) est une des régions H les plus brillantes de
la Galaxie dans le domaine radio (Smith et collab., 1978). Cette région de formation d’étoiles
est située au cœur d’un nuage moléculaire géant de 106 M⊙ et d’une taille de près de 100
pc (Simon et collab., 2001). Elle contient environ 30 régions H ultra-compactes résolues en
radio (de Pree et collab., 1997), chacune contenant au moinsune étoile massive (plus massive
que B3). Il a été suggéré que la formation d’étoiles fut déclenchée par la collision de deux

201
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F. 10.1 –Carte de la région W49 observée dans le domaine radio (à une longueur d’onde de
21cm). Le vestige de supernova W49B est visible à gauche et larégion de formation d’étoile à
droite. Cette figure est tirée de Brogan et Troland (2001).

nuages distincts (Mufson et Liszt, 1977; Miyawaki et collab., 1986; Serabyn et collab., 1993).
Cet objet présente des jets moléculaires ainsi que des puissants masers H2O. La vitesse propre
de ces derniers a été utilisée par Gwinn et collab. (1992) pour estimer la distance de W49A à
11, 4± 1, 2 kpc.

W49B

W49B (G43.3-0.2) est un vestige de supernova de morphologiemixte (Rho et Petre, 1998)
qui présente une coquille brillante (de 4′ de diamètre, soit 0, 033◦ de rayon) dans le domaine
radio dont l’intérieur est “rempli” en rayons X. Ce vestige possède la brillance de surface
à 1 GHz la plus importante de tous les vestiges de ce type dans la Galaxie (Pye et collab.,
1984; Moffett et Reynolds, 1994), dénotant ainsi la présence d’un champ magnétique in-
tense et/ou d’une importante population d’électrons accélérés. L’émission dans le domaine
X est quant à elle probablement due au choc en retour chauffant les éjectas (Pye et collab.,
1984; Hwang et collab., 2000) et est l’une des plus importantes pour les vestiges de ce type
(Immler et Kuntz, 2005).

La distance de cet objet n’est pas bien contrainte. Par des analyses de l’absorption
de l’émission de la raie à 21cm de l’hydrogène atomique dans la direction de W49B,
Radhakrishnan et collab. (1972) ont pu estimer une distancede∼ 8 kpc. Une analyse plus ré-
cente, par Brogan et Troland (2001), utilisant des données obtenues par le réseau de télescopes
radio VLA, a montré qu’une association de cet objet avec W49Aétait possible, étendant ainsi
la gamme des distances possibles pour W49B (8 kpc≤ D ≤ 12 kpc).

Les observations menées par Reach et collab. (2006) à l’aidedu satelliteSpitzeret par
Keohane et collab. (2007) avec le télescope Hale, situé à l’observatoire du Mont Palomar, dans
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F. 10.2 –Image composite du vestige de supernova W49B. La composanterouge est l’émission
à 2, 12µm de l’hydrogène moléculaire choqué, celle en vert est l’émission à1, 64µm du [Fe II]
et celle en bleu est l’émission en rayons X observée par le satellite Chandra. Cette figure est
tirée de Keohane et collab. (2007).

le domaine infrarouge montrent que le vestige est en interaction avec un nuage moléculaire
(voir figure 10.2). En effet, l’émission à 2, 12µm observée est émise par l’hydrogène molécu-
laire choqué, montrant ainsi qu’il y a une association physique entre le choc du vestige et la
matière environnante (voir section 9.2.2). Les auteurs de cette étude ont par ailleurs estimé que
la masse de ce nuage est comprise entre 14 et 550M⊙ et que sa densité est comprise entre
2000 et 3000 cm−3. Ces observations suggèrent le scénario suivant : le progéniteur de W49B
serait une étoile massive située dans un nuage moléculaire dont le vent aurait soufflé la ma-
tière environnante et créé une coquille de densité plus faible, dans laquelle l’explosion a ensuite
eu lieu. Cela aurait également conduit à la création d’un “mur” de densité avec lequel le choc
serait actuellement en interaction. Par ailleurs, l’émission à 1, 64µm, due à la raie du [Fe II],
présente des structures en forme d’arcs, également observées en radio, qui indiquent la pré-
sence de chocs radiatifs et qui sont interprétées comme des structures du vent du progéniteur.
L’association avec l’émission synchrotron observée en radio (Moffett et Reynolds, 1994) in-
dique que le gaz moléculaire choqué (avec une température estimée entre 700K et 1000K) est
probablement le siège de champs magnétiques relativement importants (de l’ordre de 60µG
(Moffett et Reynolds, 1994; Brogan et Troland, 2001)).

En rayons X, une structure en forme de jets est observée (visible sur la figure 10.2) et
les études menées dans ce domaine, portant à la fois sur la morphologie et les abondances
des différents éléments, concourent à distinguer deux scénarios envisageables : soit l’explo-
sion de l’étoile progénitrice présentait une symétrie sphérique dans un milieu ambiant com-
plexe, soit l’explosion elle-même présentait une structure bipolaire. Au regard des différentes
publications (Keohane et collab., 2007; Miceli et collab.,2006, 2008; Lopez et collab., 2009),
aucun des deux scénarios n’est pour l’instant privilégié. Chacun d’eux a été étudié en dé-
tails par Miceli et collab. (2006) qui montrent que dans les deux cas, l’explosion possédait
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une énergie inférieure à 1, 5 × 1051erg, similaire à l’énergie typique d’explosion d’une super-
nova. Cette valeur a permis d’écarter l’hypothèse d’un vestige de sursaut gamma proposée par
Keohane et collab. (2007) et pour laquelle Ioka et collab. (2004) avaient effectué des prédictions
dans le domaine du TeV.

Par ailleurs, l’âge de cet objet a été estimé par Moffett et Reynolds (1994) entre 1000 et
4000 ans. Plus récemment, Zhou et collab. (2011) ont pu estimer l’âge du vestige à∼ 2300 ans
sous l’hypothèse d’une explosion sphérique dans un environnement complexe en comparant les
observations aux résultats de simulations numériques qui reproduisent également la structure en
jets.

En coïncidence avec W49B, une source brillante dans le domaine du GeV a été détectée par
le satellite Fermi. Il s’agit de la source 1FGL J1910.9+0906c du premier catalogue de Fermi
sorti après la première année d’observation (Abdo et collab., 2010b). Cette source faisait égale-
ment partie des 205 sources les plus brillantes détectées pendant les trois premiers mois de la
mission (Abdo et collab., 2009f). L’analyse détaillée de cette source fait l’objet de la publica-
tion de Abdo et collab. (2010e) dans laquelle ils démontrentque l’émission de très haute énergie
n’est pas associée avec la présence d’un éventuel pulsar. Par ailleurs, ils montrent également que
pour expliquer leurs observations, les spectres des particules accélérées dans cet objet doivent
présenter une brisure spectrale. Ces caractéristiques seront reprises dans la section 10.3. Le ves-
tige de supernova W49B est détecté par Fermi avec une significativité de 38σ pour 17 mois
de données, tandis qu’avec le même lot de données, seules deslimites supérieures ont pu être
obtenues en direction de W49A.

10.2 Observations avec H.E.S.S. : analyse et résultats

La région W49 a été observée par H.E.S.S. dans le cadre du relevé du plan Galactique
mais également lors d’observations dédiées à des sources alentours (HESS J1912+101 et HESS
J1908+063) et lors d’observations dédiées au vestige de supernovaW49B. De nouvelles obser-
vations de cette région sont en cours au moment de l’écriturede ce manuscrit.

Pour analyser les données à la position de W49B, seules les observations pointant à moins
de 2, 5◦ de cette position ont été retenues. Il en résulte un ensemblede 148 runs d’observation
passant les critères de qualité décrits dans la section 6.1.2, correspondant à 62, 7 heures après
correction du temps mort du détecteur.

Les observations ont été effectuées entre 30, 23 degrés et 54, 65 degrés d’angle zénithal avec
une valeur moyenne de 40, 51 degrés. L’angle hors-axe moyen est quant à lui de 1, 11 degrés.
Pour ces conditions d’observation, le seuil en énergie est de 265 GeV avec la configuration
Standardde l’analyseModel++ décrite dans la section 6.1.4. Les premières données en direc-
tion de cet objet ont été prises en 2004 et l’efficacité optique de l’instrument a depuis diminué.
L’efficacité optique moyenne pour le lot de données est de 60, 7% de la valeur nominale (11%),
soit∼ 6, 7% d’efficacité optique globale.



10.2. OBSERVATIONS AVEC H.E.S.S. : ANALYSE ET RÉSULTATS 205

l (deg)
-45.275 -41.275

b 
(d

eg
)

-2

-1.5

-1

-0.5

0

0.5

1

1.5

-50

0

50

100

150

42434445
l (deg)

-43.775 -42.765

b 
(d

eg
)

-0.6

-0.4

-0.2

0

0.2

-2

0

2

4

6

8

4343.5

F. 10.3 –À gauche : carte d’excès de photonsγ détectés en direction de la région W49 (au
centre de la carte) sur-échantillonnée avec un rayon de0, 1◦. À droite : carte de significativité.
La méthode utilisée pour produire ces cartes est celle de l’anneau complet. La région test,
centrée sur W49B, est représentée par le cercle de rayon0, 1◦ présenté sur la figure de droite.

10.2.1 Significativité

L’analyseModel++, avec la configurationStandard, a été appliquée en prenant comme
région test une région de 0.1◦, centrée sur la position nominale de W49B (de longitude
l = 43, 2748◦ et de latitudeb = −0.1902◦). Cette analyse résulte en la détection d’un excès de
171, 7 photonsγ en direction de W49B par la méthode des régions OFF multiples(voir section
6.2). On dénombre 568 événements en direction de la région source et 8596 événements en
direction des régions OFF avec un facteurα de 21, 69. Ce facteurα, pouvant être différent pour
chaque observation, est moyenné sur tous les runs. Il correspond au rapport entre l’exposition
dans les régions OFF et celle dans la région ON. L’excès mesuré correspond à une significati-
vité de 7, 9, excluant d’autant une fluctuation statistique. La sourceprésente une significativité
maximale sur la carte de∼ 8, 5σ.

Les sources présentes dans le champ de vue ont été exclues pour l’estimation du bruit de
fond résiduel par la méthode de l’anneau complet (voir section 6.2). La carte d’excès et la carte
des valeurs de significativité obtenues sont présentées surla figure 10.3. La taille des pixels est
de 0, 01◦ × 0, 01◦ et la taille de la région test a été fixée à 0, 1◦.

La figure 10.4 présente la distribution des valeurs de significativité sur l’ensemble du champ
de vue de 2◦×2◦ en prenant en compte (en noir), ou non (en rouge), les pixels tombant dans des
régions exclues. La distribution pour les régions non-exclues est correctement ajustée par une
gaussienne de valeur moyenne−0, 043± 0.003 et d’écart-type 1, 043± 0, 002, compatible avec
une absence de signal dans ces régions et démontrant que les effets systématiques concernant le
fond sont bien compris.

La figure 10.5 montre la carte d’excès de photonsγ obtenue autour de W49B. La carte a
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F. 10.4 –Distribution des valeurs de significativité obtenues sur l’ensemble du champ de vue
(en noir) et en dehors des régions d’exclusion (en rouge). Cette dernière est bien ajustée par
une gaussienne (tirets rouges) de valeur moyenne−0, 043± 0.003et de largeur1, 043± 0, 002,
compatible avec la distribution attendue pour du bruit.

été convoluée par la fonction d’étalement de l’instrument (PSF), estimée à partir de simulations
et dont le rayon contenant 68% des évènements estR68 = 0, 06◦ pour les conditions de pointé
de ces observations. Sur cette carte, ainsi que sur les cartes précédentes, on note un excès,
correspondant à une significativité de∼ 4 écarts standards en direction de W49A. Sur la figure
10.5 de droite est présenté la même carte d’excès mais sur laquelle une source ponctuelle à la
position de W49B a été soustraite.

10.2.2 Analyse spectrale et morphologique

Les méthodes d’analyse spectrale utilisées dans cette section ont été décrites dans la section
6.4.

10.2.2.1 Spectre en énergie

Le spectre en énergie de l’émission en direction de W49B a étéobtenu pour le signal intégré
dans une région de 0.1◦ autour de la position nominale de W49B.

Le spectre en énergie, obtenu sous l’hypothèse d’une sourceponctuelle, présenté sur la fi-
gure 10.6, est bien décrit par une loi de puissance d’indice spectral 3, 72±0, 5. Leχ2 de l’ajuste-
ment est de 30, 2 pour 37 degrés de liberté, correspondant à une probabilitéde 0, 78. Le flux dif-
férentiel à l’énergie de décorrélation (égale à 591 GeV) estde 8, 53±1, 80 10−13 cm−2.s−1.TeV−1

et le flux intégré au-dessus de 1 TeV correspond à 0, 19% du flux observé en direction de la né-
buleuse du Crabe au-dessus du même seuil. Il s’agit donc d’une des sources les plus ténues
observées au TeV.

Les observations en direction de W49B contiennent un grand nombre de runs avec un angle
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F. 10.5 –À gauche : carte d’excès, lissée à la PSF de H.E.S.S. (R68 = 0, 06◦), présentée dans
l’encart en bas à droite de la carte. À droite : carte d’excès obtenue en soustrayant une source
ponctuelle à la position de W49B. En cette position, toute l’émission à bien été soustraite, par
contre un excès apparaît en direction de W49A.

hors-axe important qui pourraient affecter la détermination du spectre en énergie. Par consé-
quent, ce dernier a donc également été dérivé à partir d’une liste restreinte de 94 runs dont la
direction de pointé est inférieure à 1◦ de la position de W49B. L’angle hors-axe moyen passe
alors de 1, 11◦ à 0, 69◦ pour cette liste. Le spectre ajusté par une loi de puissance possède un
indice de 3, 52± 0, 7 et le flux différentiel à l’énergie de décorrélation (égale à 705 GeV) est de
4, 77± 1, 25 10−13 cm−2.s−1.TeV−1, compatible avec le résultat obtenu précédemment.

Le spectre en énergie obtenu en direction de W49B se raccordebien au spectre mesuré à plus
basses énergies par Fermi comme le montre la figure 10.7. Le meilleur ajustement du spectre
dans le domaine du GeV est une loi de puissance brisée avec un indice spectral de 2, 18± 0, 04
avant l’énergie de coupure de 4, 8± 1, 6 GeV et d’indice 2, 9± 0, 2 au-delà.

10.2.2.2 Variabilité spatiale du spectre en énergie

Afin de déterminer si une émission en direction de W49A est indiquée dans la reconstruction
spectrale, plusieurs analyses ont été effectuées en sélectionnant les événements dans une région
test de rayonθ croissant, centrée sur W49B. En plus de la valeur deθ à 0, 1◦ utilisée dans
l’analyse exposée plus haut, les analyses ont été menées pour des valeurs deθ de 0, 14◦ et 0, 3◦,
cette dernière valeur incluant la position de W49A (voir figure 10.8 de gauche). Les spectres ont
été déterminés pour ces analyses et, comme précédemment, ils ont également été dérivés pour
la liste réduite des runs uniquement dédiés à l’observationde W49B. Les différents spectres
obtenus sont présentés sur la figure 10.8 de droite.

Pour la coupureθ = 0, 3◦, incluant la position de W49A, l’indice passe de 3, 72± 0, 52
à 2, 50± 0, 53 et le flux intégré au-delà de 1 TeV passe de 0, 19% à 0, 63% du flux détecté
en direction de la nébuleuse du Crabe intégré au-delà de la même énergie. Cette variation est
également observée pour la liste restreinte des runs discutée à la section 10.2.2.1. Les résultats
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F. 10.6 –Spectre différentiel obtenu en direction de W49B, dans une région centrée à la
position nominale de la source et de rayon0, 1◦ et pour une hypothèse de spectre en loi de
puissance. Le contour vert représente le contour de confiance sur le flux à1σ (sans prendre en
compte les erreurs systématiques). Les résidus sont présentés sur la figure du bas.
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en direction de W49B.
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F. 10.8 –Carte d’excès de photonsγ avec les contours des régions utilisées pour obtenir les
spectres présentés sur le graphique de droite. Les cercles noir, rouge et vert possèdent respecti-
vement un rayon de0, 1◦, 0, 14◦ et0, 3◦. Pour cette dernière coupure, le spectre mesuré présente
un durcissement significatif.

des ajustements sont récapitulés dans le tableau 10.1.

Les données indiquent donc que le spectre est d’autant plus dur que l’on s’éloigne de W49B.
Cet effet est discuté dans la section 10.3.2.
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θ Γ φ0 (10−13 cm−2.s−1.TeV−1) F>1TeV (10−13 cm−2.s−1) χ2/nd f

0, 1◦ 3, 72± 0, 52 1, 21± 0, 41 0, 44± 0, 22 30, 2/37
0, 1◦ (P) 3, 52± 0, 66 1, 37± 0, 45 0, 54± 0, 31 21, 2/30
0, 14◦ 3, 46± 0, 57 1, 46± 0, 49 0, 59± 0, 43 58, 3/52

0, 14◦ (P) 3, 54± 0, 78 1, 47± 0, 58 0, 58± 0, 30 48, 5/41
0, 3◦ 2, 50± 0, 53 2, 14± 0, 89 1, 42± 0, 66 72, 5/81

0, 3◦ (P) 2, 86± 0, 79 2, 35± 1, 08 1, 27± 0, 81 68, 9/68

T. 10.1 –Tableau récapitulatif des valeurs obtenues pour les différents ajustements spectraux
selon le rayon de la taille de la région d’intégration. Les analyses n’utilisant que les observa-
tions pointant à moins de1◦ de W49B sont indiquées par le P entre parenthèses.Γ est l’indice
spectral,φ0 est le flux différentiel à 1 TeV, F>1TeV est le flux intégré au delà de 1 TeV etχ2 et nd f
sont respectivement leχ2 et le nombre de degrés de liberté de l’ajustement.

Hypothèse : Ponctuelle Gaussienne

Longitude 43, 260◦ ± 0, 004◦ 43, 263◦ ± 0, 008◦

Latitude −0, 195◦ ± 0, 005◦ −0, 181◦ ± 0, 009◦

σ - 0, 035◦ ± 0, 007◦

T. 10.2 –Résultats des ajustements morphologiques sous l’hypothèse d’une source ponctuelle
et d’une source gaussienne.

10.2.2.3 Étude morphologique

Les méthodes pour les études morphologiques réalisées danscette section ont été décrites
dans la section 6.3.

L’extension de la source a été ajustée sur la distribution des θ2 sous une hypothèse de
morphologie gaussienne. La taille intrinsèque (écart-type de la gaussienne ajustée) de la
source obtenue est de 0, 039◦ avec des intervalles de confiance à 1 et 3 sigma respectivement
[0, 032◦; 0, 047◦] et [0, 017◦; 0, 066◦]. La source apparaît donc légèrement étendue et son exten-
sion est compatible avec la taille de 0, 033◦ observée en radio. Par ailleurs, des tables spectrales
ont été produites par des simulations avec une taille de source identique à l’extension trouvée
de façon à reproduire l’évolution de l’acceptance en fonction de l’énergie et le spectre obtenu
est identique à celui obtenu avec l’hypothèse d’une source ponctuelle.

Pour une hypothèse de source ponctuelle, la position ajustée de la source estl = 43, 260◦ ±
0, 004◦ en longitude etb = −0, 195◦ ± 0, 005◦ en latitude. Toutefois, il a été montré que la
source était légèrement étendue et la position et l’extension, obtenues par l’ajustement de la
carte d’excès par une gaussienne, sont del = 43, 263◦ ± 0, 008◦ et b = −0, 181◦ ± 0, 009◦ pour
un écart-type deσ = 0, 035◦ ± 0, 007◦. Cette position, compatible avec la position nominale de
W49B, est compatible avec celle obtenue pour l’hypothèse desource ponctuelle et l’extension
est compatible avec celle obtenue par l’ajustement de la distribution enθ2.

Ces résultats sont résumés dans le tableau 10.2.
La figure 10.9 présente la carte d’excès obtenue par H.E.S.S., centrée sur le vestige de super-
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F. 10.9 –Carte d’excès obtenue par H.E.S.S. en direction de W49B. Lescontours noirs pré-
sentent la position ajustée à 68% et 95% de confiance. La position ajustée à 95% de confiance
par le satellite Fermi est représentée par le cercle vert et les contours blancs représentent l’émis-
sion radio observée par NVSS à 1,4 GHz.

nova W49B. Les contours noirs représentent les contours de confiance à 68% et 95% de l’ajuste-
ment de la position sous l’hypothèse d’une source ponctuelle. Les contours blancs représentent
l’émission dans le domaine radio issue duNRAO VLA Sky Survey(NVSS, Condon et collab.,
1998), relevé du ciel à 1, 4 GHz. Le cercle vert quant à lui représente le contour de confiance
à 95% de l’ajustement de la position obtenu par Fermi (Abdo etcollab., 2010e). Cette position
est l = 43.2510◦ en longitude et deb = −0.1676◦ en latitude pour une incertitude à 95% de
confiance de 0, 024◦. Les positions ajustées à haute et très haute énergie sont compatibles et
coïncidentes avec la partie de la coquille la plus brillanteen radio.

Des projections dans deux directions perpendiculaires, notées A et B sur la figure 10.10
de gauche, sont présentées sur la figure 10.10 de droite. La projection dans la direction per-
pendiculaire à l’alignement W49B/A (région A) est bien ajustée par une gaussienne de largeur
0, 055◦ ± 0, 010◦ compatible avec la résolution de l’instrument tandis que laprojection dans la
direction de l’alignement W49B/A (région B) semble présenter une extension. Cette dernière
a donc été ajustée par une gaussienne et par la somme de deux gaussiennes. L’ajustement par
deux gaussiennes reproduit bien les observations et la largeur de la gaussienne centrée sur W49B
(0, 053◦ ± 0, 011◦) est compatible avec celle ajustée dans la direction perpendiculaire. Il est à
noter que contrairement aux valeurs indiquées dans le tableau 10.2, les largeurs ajustées ici ne
sont pas intrinsèques mais convoluées par la fonction d’étalement de l’instrument. La position
ajustée de la seconde gaussienne est compatible avec la position de W49A.

Le nuage moléculaire W49A est visible dans leGalactic Ring Survey(Jackson et collab.,
2006), qui a effectué un relevé du ciel de la raie d’émission du13CO(J=1-0). W49A est situé
à une distance de 11.4 ± 1.2 kpc, correspondant à une vitesse relative devR = 11.2 km.s−1

par rapport au système solaire. Simon et collab. (2001) ont montré que le nuage émet entre
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F. 10.10 –La figure de droite présente la projection des excès selon leslongueurs des boites
présentées sur la figure de gauche. Ces boites ont des dimensions de0, 6◦ par 0, 24◦. L’ajus-
tement dans la boite notée A est compatible avec une gaussienne et l’ajustement dans la boite
notée B, orientée selon la direction W49B/W49A, est compatible avec une somme de deux gaus-
siennes, centrées respectivement sur W49B et W49A.
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F. 10.11 –Carte du13CO (J= 1-0) obtenue par le Galactic Ring Survey, intégrée entre 0 et
20 km/s, correspondant à l’émission de W49A. L’émission entre 14,5 et 17,5 km/s, provenant
d’une composante d’avant plan, n’a pas été prise en compte. Les contours blancs sont ceux de
la carte d’excès de photonsγ présentée sur la figure 10.5.

vR = 0 km s−1 et vR = 20 km s−1 et que l’émission comprise entre 14.5 km s−1 et 17.5 km s−1

est due à de la matière en avant-plan. La carte présentée sur la figure 10.11 est celle de l’émission
intégrée entre 0 et 20 km/s en excluant l’émission comprise entre 14,5 et 17,5 km/s. Les contours
blancs correspondent à l’excès détecté avec H.E.S.S. Le faible excès détecté en direction de



10.3. INTERPRÉTATIONS ET MODÉLISATIONS 213

W49A apparaît ainsi en partie coïncident avec le nuage moléculaire.

Les analyses morphologiques montrent que W49B est légèrement étendue avec une taille
compatible avec la taille de la coquille observée dans le domaine radio. Par ailleurs, l’excès en
direction de W49A semble conforté par ces analyses.

10.3 Interprétations et modélisations

10.3.1 Modélisation de l’émission multi-longueurs d’onde

Le modèle utilisé dans cette section pour prédire l’émission multi-longueurs d’onde en di-
rection du vestige de supernova W49B est un modèle simple d’émission radiative des particules
chargées accélérées au choc du vestige. Il est inspiré de celui décrit dans Lemoine-Goumard
(2006) et nous en reprenons ici les principales caractéristiques.

Le spectre injectéQ(E) pour les électrons et les protons est supposé de forme identique avec
un rapport de normalisation entre les deux notéKep. Ces spectres peuvent être modifiés durant
l’évolution du vestige par les pertes radiatives et par l’échappement des particules hors de la
coquille.

La population d’électrons subit des pertes par rayonnementsynchrotron, Compton inverse
et Bremsstrahlung. Pour des champs magnétiques supérieursà la dizaine deµG, ces pertes sont
dominées par les pertes synchrotron avec un temps caractéristique inversement proportionnel à
l’énergie de la particule. Ainsi, plus les électrons ont uneénergie élevée, plus les pertes sont
importantes.

Les protons subissent des pertes par interaction proton-proton dont le temps caractéristique
peut s’exprimer comme :

tpp ≈ 5, 3× 107
( n
1 cm−3

)−1

ans (10.1)

Ce temps est en général plus long que la durée de vie des vestiges de supernovæ, ces pertes
sont donc négligées. En outre, les particules peuvent s’échapper de la coquille par diffusion avec
un temps caractéristiqueτdi f f tel que, dans le régime de diffusion de Bohm,

√

2Ddi f f τdi f f = ∆R,
où Ddi f f est le coefficient de diffusion et∆R est la largeur de la coquille. Ainsi :

τdi f f =
3∆R2

2
eB
E

(10.2)

où E est l’énergie de la particule etB est le champ magnétique au choc. Le temps caracté-
ristique de convection peut quant à lui s’exprimer :

τconv =
r∆R
vchoc

(10.3)

où r et vchoc sont respectivement le facteur de compression et la vitessedu choc. Le temps
caractéristique d’échappement des particules s’exprime alors commeτech= (τ−1

di f f+τ
−1
conv)

−1. Pour
les électrons, les temps d’échappement sont en général pluslong que les temps caractéristiques
de perte d’énergie et cet effet peut être négligé.
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Spectre dépendant du temps

Les spectres injectés des électrons et des protons sont modifiés par les pertes radiatives et
l’échappement de la coquille. Pour calculer la distributionN(E) des particules à l’âge du vestige,
il faut résoudre l’équation cinétique suivante :

∂N
∂t
=

∂

∂E
(PN) − N

τech
+ Q (10.4)

où P(E) = −dE/dt est le taux de perte d’énergie,N/τech est le taux d’échappement etQ
est le spectre injecté. Si on suppose que l’injection est constante, cette équation a pour solution
(Atoyan et Aharonian, 1999) :

N(E, t) =
1

P(E)

∫ E2

E
Q(ζ) × exp

(∫ ζ

E

dz
P(z)τech(z)

)

dζ (10.5)

la borne en énergieE2 correspondant à l’énergie initiale des particules qui, pendant le temps
t, ont perdu une énergie telle qu’elles possèdent l’énergieE au temps t. Cette borne peut se
calculer en résolvant l’équation pour un vestige d’âge T :

t − t0 = T = −
∫ E

E2

du
P(u)

(10.6)

Pour les électrons, on a vu que l’échappement hors de la coquille peut être négligé et l’équa-
tion à résoudre est alors :

N(E,T) =
1

P(E)

∫ E2

E
Q(ζ)dζ (10.7)

Si l’âge du vestige devient similaire au temps caractéristique de perte d’énergie, le spectre
présente un changement de pente qui se déplace vers les basses énergies en fonction du temps.

La figure 10.12 présente le spectre calculé à partir de l’équation 10.4, pour un spectre d’élec-
trons initial en loi de puissance d’indiceΓ = −2 avec une coupure exponentielle à 1000 TeV,
soumis aux pertes synchrotron dans différentes valeurs de champ magnétique pendant 10000
ans.

Pour les protons, les pertes par rayonnement ont un temps caractéristique plus important que
le temps d’échappement et peuvent être négligées.

Une fois les spectres évolués déterminés, le rayonnement produit de la radio au TeV par
synchrotron, Compton inverse et Bremsstrahlung pour les électrons et par désintégration de
pions neutres pour les protons peut être calculé par les formules données au chapitre 2. Outre
la forme du spectre d’injection, les paramètres du modèle sont : l’énergie d’explosionES NR,
l’âge du vestige et sa distance, la vitesse du chocvchoc, l’épaisseur de la coquille∆R, la densité
du milieux ambiantn, le champ magnétiqueB, l’énergie totale dans les protons, le rapportKep

entre l’énergie dans les protons et celle dans les électronset l’énergie minimale des particules.
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F. 10.12 –Spectre calculé à partir de l’équation 10.4 multiplié par E2 pour un spectre d’élec-
trons initial en loi de puissance d’indiceΓ = −2 avec une coupure exponentielle à 1000 TeV,
soumis aux pertes synchrotron pendant 10000 ans dans un champ magnétique de1µG (tiret-
trois point),3µG (tiret-point),30µG (tiret) et100µG (continu).

Application à W49B

La position de l’émission en direction de W49B dans le domaine du GeV est coïncidente
avec la partie la plus brillante de la coquille synchrotron observée en radio (les observations en
radio ont été résumées par Moffett et Reynolds (1994)). La position ajustée au TeV étant com-
patible avec celle ajustée par le LAT, nous supposons, commecela est fait dans (Abdo et collab.,
2010e) que les photons dans ces gammes en énergies sont produits au niveau du choc du vestige.
Par ailleurs, l’émission du [Fe II], observée en infrarougeet corrélée avec l’émission synchro-
tron est issue d’une région où la densité, dérivée par Keohane et collab. (2007), est de l’ordre
de 1000 cm−3, donnant ainsi une première estimation de la densité rencontrée par les particules
accélérées au niveau du choc. On suppose en outre que dans la région d’émission, le champ
magnétiqueB et la densitén sont homogènes et constants. À partir de la luminosité observée
en radio et pour une distance de 8 kpc, Moffett et Reynolds (1994) dérivent une valeur typique
du champ magnétique de 60µG et une énergie dans les électrons de 5× 1048 erg à partir de
l’hypothèse d’équipartition entre le champ magnétique et les électrons.

Le vestige ayant évolué dans un milieu complexe, il est difficile d’en déterminer les para-
mètres dynamiques. Rappelons par ailleurs que la distance de cet objet n’est pas très bien déter-
minée. Selon les différentes estimations W49B est situé entre 8 et 11,4 kpc. L’énergie d’explo-
sion du vestige évaluée par Miceli et collab. (2008) est inférieure à 1, 5×1051 erg, ces mêmes au-
teurs estiment par ailleurs la masse des éjectas à∼ 6 M⊙. Son âge a été évalué par Zhou et collab.
(2011) à∼ 2300 ans par simulations d’une explosion sphérique dans un milieu ambiant com-
plexe. Les observations indiquent des densités de l’ordre de 1 cm−3 (Keohane et collab., 2007)
en dehors des régions où le choc interagit avec des surdensités de matière. La vitesse du choc est
estimée entre∼ 1200 km s−1 (Keohane et collab., 2007) et∼ 1900 km s−1 (Moffett et Reynolds,
1994).
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Comme pour les autres vestiges en interaction avec un nuage moléculaire (voir section
9.2.2), Abdo et collab. (2010e) montrent que le spectre d’injection des particules chargées doit
présenter une cassure pour pouvoir expliquer l’émission observée au GeV. Pour W49B, celle-ci
se produit à une énergie de l’ordre de 4 GeV. Le spectre des particules injectées est donc choisi
comme étant une loi de puissance brisée avec un indiceΓ1 en dessous de 4 GeV et un indice
Γ2 au-delà. L’indice spectral de l’émission synchrotron en radio α = 0.48 (Green, 2009), im-
pose que pour des énergies inférieures à l’énergie de cassure, le spectre des électrons possède
un indiceΓ1 ≃ 2. La normalisation des spectres est dans la suite calculée de manière à obtenir
l’énergie totale dans les protons et les électrons en intégrant au-delà de l’énergie de masse des
particules.

Deux scénarios d’émissions sont possibles :
– le cas hadronique où l’émission de haute énergie est principalement due à la désintégra-

tion de pions neutres
– le cas leptonique pour lequel l’émission de haute énergie est due soit au processus Comp-

ton inverse sur les champs de radiation ambiants, soit au Bremsstrahlung des électrons
sur la densité de matière environnante. Le cas Compton inverse a pu être écarté par
(Abdo et collab., 2010e) car il nécessiterait une énergie dans les électrons trop impor-
tante, de l’ordre de l’énergie d’explosion de la supernova.

Dans tous les cas, l’émission dans le domaine radio est expliquée par le rayonnement synchro-
tron des électrons accélérés.

Comme nous l’avons vu, les paramètres du vestige ne sont pas très bien contraints par les
données observationnelles. Afin de lever autant que possible les dégénérescences lors de l’ajus-
tement des données multi-longueurs d’onde1, nous faisons les hypothèses suivantes : l’énergie
du vestige est fixée à 1051 erg, son âge à 2300 ans et la vitesse du choc à∼ 1200 km s−1. De
plus, comme dans (Abdo et collab., 2010e), on suppose que le volume de la zone d’émission,
défini comme une fractionf du volume total de la coquille, contient une masse de l’ordrede
50 M⊙. Cette hypothèse permet, pour une densité donnée, de calculer l’épaisseur∆R de la co-
quille. Enfin le spectre utilisé pour comparer les observations au modèle est celui obtenu par les
runs dont la direction de pointé est inférieure à 1◦ de la direction de W49B.

Cas hadronique

Dans le cas hadronique, nous avons tout d’abord fixé l’énergie dans les protons à 10% de
l’énergie d’explosion, soit 1050 erg. Dans ce cas, et pour une distance de 8 kpc, il faut, pour
reproduire l’émission de haute énergie une densité de particules cibles de 130 cm−3 et fixer les
indices spectraux d’injection de la loi de puissance briséeà Γ1 = −2 et Γ2 = −2.8 avec une
énergie de transition à 4 GeV. Il faut alors une épaisseur de coquille telle que∆R/R = 0.015,
avec R le rayon du vestige, de manière à conserver la masse dans la zone d’émission. Cependant
cette épaisseur ne permet pas aux protons de s’échapper suffisamment pour pouvoir reproduire
l’évolution de la pente du spectre observée. La figure 10.13 présente la distribution spectrale en

1Par exemple, pour expliquer l’émission synchrotron en radio, on peut soit imposer un champ magnétique
important et une énergie dans les électrons faible, soit imposer une énergie importante dans les électrons et un
champ magnétique moins intense.
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énergie du spectre calculé avec ces paramètres. Les pertes par échappement ne sont clairement
pas assez efficaces pour expliquer le spectre observé à très haute énergie.
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F. 10.13 –Distribution spectrale en énergie, calculée en direction de W49B pour les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrahlung(orange) et synchrotron (noir, non-
visible ici). Les données expérimentales sont celles de Fermi (en rouge) et H.E.S.S. (en noir). Les
paramètres du vestige sont ceux du texte. Cette figure illustre le fait que si la taille de la coquille
est trop importante, l’échappement des protons ne peut avoir lieu et les spectres observés ne
peuvent être reproduits par les modèles.

On peut alors soit supposer que le spectre des protons possède une coupure intrinsèque, soit
identifier la taille de la coquille nécessaire pour reproduire les observations et remonter à la
densité et à l’énergie des protons. Si on procède de cette manière, la coquille doit posséder une
épaisseur relative inférieure à∆R/R ≈ 0.002 correspondant à une densité de 930 cm−3 et à une
énergie totale dans les protons de 1, 3× 1049 erg. Pour une taille relative supérieure à 0.002, il
faut diminuer la densité pour conserver la masse dans la coquille et il est nécessaire d’augmenter
l’énergie dans les protons pour expliquer les observationsau GeV. Les protons sont alors plus
confinés et il faut diminuer l’intensité du champ magnétiquepour expliquer les observations au
TeV. Dès lors, pour pouvoir expliquer les données radio, il est nécessaire d’augmenter l’énergie
dans les électrons mais le Bremsstrahlung devient dominantà haute énergie et le modèle ne
permet plus d’expliquer l’ensemble des observations.

Dès lors, il est possible de déterminer une énergie minimaledans les électrons. En effet, si
l’énergie totale des électrons est faible, il faudra un champ magnétique intense pour reproduire
les données radio mais s’il est trop intense, les protons restent confinés au choc et il n’est plus
possible de reproduire les observations au TeV. Le champ magnétique maximal peut ainsi être
évalué à 250µG et l’énergie minimale totale dans les électrons à 6, 5× 1047 erg. La distribution
spectrale en énergie obtenue pour ces valeurs est représentée sur la figure 10.14.

Le champ magnétique peut prendre des valeurs inférieures à la valeur maximale estimée
plus haut et l’énergie dans les électrons doit alors croîtrepour pouvoir expliquer les données
radio. Toutefois, pour que le Bremsstrahlung ne domine pas àhaute énergie, l’énergie dans les
électrons doit être inférieure à 2, 5×1048 erg correspondant à un champ magnétique minimal de
120µG.
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F. 10.14 –Distribution spectrale en énergie, calculée en direction de W49B pour les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrahlung(orange) et synchrotron (noir) pour
une distance au vestige de 8 kpc et un âge de 2300 ans. L’énergie totale des protons est égale à
1, 3× 1049 erg, celle des électrons est de6, 5× 1047 erg et la densité de particules cibles dans la
zone d’émission est de930 cm−3 pour un champ magnétique de250µG.

Cas leptonique

Dans le cas leptonique, le processus d’émission considéré pour la haute énergie est le Brem-
sstrahlung. L’énergie totale des électrons est fixée par lesobservations radio et la valeur du
champ magnétique. Le spectre injecté possède des indicesΓ1 = −2 et Γ2 = −2, 9 avec une
énergie de transition à 4 GeV. La valeur de l’indiceΓ1 est, comme précédemment, fixée par la
radio et la valeur deΓ2 est fixée par les observations dans le domaine du GeV.

Pour ce spectre d’injection, si on impose un champ magnétique trop faible, les observations
dans le domaine radio ne sont pas bien décrites par le modèle (voir figure 10.15). En outre, les
observations au TeV ne sont pas bien reproduites en raison del’absence de pertes radiatives
efficaces pour adoucir le spectre à très haute énergie. De manière à reproduire correctement ces
observations, il faut donc un champ magnétique suffisamment important (& 50µG). Cependant,
le champ magnétique ne doit pas être trop important non plus,sinon les pertes sont trop effi-
caces à haute énergie et rendent très difficile l’explication de l’émission au TeV. En outre, si le
champ magnétique est supérieur à 90µG, la densité de particules cibles doit être supérieure à
2000 cm−3, à la limite de ce qui est observé. Le champ magnétique doit donc, pour ce modèle,
être compris entre∼ 50µG et∼ 90µG.

Une fois la valeur du champ magnétique fixée, la quantité d’énergie dans les électrons est
déduite des observations en radio. Ainsi, les valeurs limites de champ magnétique dérivées
précédemment impliquent que l’énergie dans les électrons soit comprise entre 3× 1048 erg et
1049 erg, compatible avec les estimations de (Moffett et Reynolds, 1994).

Une fois la quantité d’énergie dans les électrons connue, les données à hautes énergies per-
mettent de déterminer la densité de particules cibles du milieu. La quantité totale d’énergie dans
les protons est fixée à 10% de celle des électrons. Si on fixe le champ magnétique à 75µG, il
faut 5× 1048 erg dans les électrons et une densité de particules cibles de1100 cm−3 compatible
avec les différentes estimations. Les figures 10.16 et 10.17 présentent le spectre multi-longueurs
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F. 10.15 –Distribution spectrale en énergie, calculée en direction de W49B par les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrahlung(orange) et synchrotron (noir) pour
une distance au vestige de 8 kpc et un âge de 2300 ans. L’énergie totale des électrons est prise
égale à5× 1049 erg, celle des protons est de1× 1049 erg, la densité de particules cibles dans la
zone d’émission est de110 cm−3 et le champ magnétique vaut20µG.
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F. 10.16 –Distribution spectrale en énergie, calculée en direction de W49B par les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrahlung(orange) et synchrotron (noir) pour
une distance au vestige de 8 kpc et un âge de 2300 ans. L’énergie totale des électrons est prise
égale à5× 1048 erg, celle des protons est de5× 1047 erg, la densité de particules cibles dans la
zone d’émission est de1100 cm−3 et le champ magnétique vaut75µG.

d’onde calculé pour ces valeurs de paramètre par le modèle dela radio aux très hautes énergies.
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F. 10.17 –Agrandissement de la figure 10.16 centré sur les plus hautes énergies.

Discussion

Les ajustements du spectre en énergie multi-longueurs d’onde de W49B sont possibles dans
les deux cas présentés dans ce chapitre et il n’est pas possible de discriminer clairement entre
modèles hadroniques et leptoniques. Toutefois, il est notable que dans les deux cas la densité vo-
lumique d’énergie des particules accélérées est assez importante, de l’ordre de 1, 3×105 eV cm−3

pour le modèle hadronique et 0, 5× 105 eV cm−3 pour le modèle leptonique. Ces densités sont
bien plus importantes que ce qui est déduit des modèles pour le vestige en interaction W51C par
exemple (≈ 102 eV cm−3). Par ailleurs, les valeurs de champ magnétique déduites dans le cadre
du modèle exposé ici sont comparables aux valeurs de la littérature et près de 10 à 20 fois plus
importantes que la valeur moyenne dans le milieu interstellaire (entre 3 et 5µG).

Les valeurs de densité obtenues pour la coquille dense sont en bon accord avec les obser-
vations en infrarouge et la modélisation des processus radiatifs est compatible avec les obser-
vations. Cependant, pour ces valeurs de densité, le choc en interaction avec cette coquille ne
possède pas une vitesse suffisante pour accélérer des particules à très haute énergie. Ilserait
alors certainement plus pertinent de considérer que les particules ont été accélérées au choc,
avant qu’il n’atteigne la coquille de matière dense, et qu’elles diffusent ensuite jusqu’à cette
dernière pour produire des photons gamma par interaction avec la densité de matière importante
rencontrée. Il faudrait donc raffiner la modélisation afin de prendre en compte l’histoire du ves-
tige. En adoptant cette approche, Li et Chen (2011), par exemple, ont développé un modèle qui
reproduit convenablement les observations à haute et très haute énergie.

10.3.2 Émission possible en direction de W49A et durcissement du spectre

La section 10.2.2.2 a permis de mettre en évidence la présence dans les données d’une indi-
cation d’émission de très haute énergie en direction de la région de formation d’étoiles W49A.
Si l’on prend un rayon d’intégration englobant cette régiondans l’analyse, le spectre montre
un durcissement significatif. Par ailleurs, on a vu que pour un modèle d’émission hadronique,
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les protons doivent s’échapper du choc pour expliquer les données de haute énergie sans hy-
pothèse supplémentaire. Deux interprétations sont alors possibles pour une éventuelle émission
en direction de W49A : soit la région émet des photonsγ par accélération active de particules
chargées, soit la région est passive et les photonsγ sont émis par interaction de protons s’échap-
pant du vestige de supernova W49B avec la densité de matière importante dans cet objet. Cette
dernière hypothèse suppose donc que W49B est à la même distance que W49A (11, 4 kpc).

W49A : une région à l’activité intense

Comme présenté en introduction de ce chapitre, W49A est une région de formation d’étoiles
active. Environ 30 régions HII ultra-compactes sont résolues au cœur de cette région, chacune
d’entre elles contenant au moins une étoile massive. Ces étoiles massives présentent des vents
stellaires importants pouvant donner lieu à l’accélération des particules chargées par choc ou
par effets collectifs (voir section 3.1.5).

Peng et collab. (2010) ont récemment identifié, dans les données infrarouges prises par le
satelliteSpitzer, des coquilles en expansion dans W49A avec une masse dans cescoquilles de
∼ 2 × 104 M⊙ et une énergie cinétique de∼ 1049 erg. Les auteurs de cette étude suggèrent que
ces coquilles sont alimentées par plusieurs des étoiles massives du cœur de la région. Ils ont
par ailleurs détecté des éjections de gaz dont l’origine spatiale est coïncidente avec celle des
coquilles et d’énergie∼ 1051 erg.

Ces observations concourent à rendre viable l’hypothèse deW49A comme émetteur actif de
photonsγ de très haute énergie.

Échappement et diffusion

En utilisant le modèle décrit par Gabici et collab. (2009), nous pouvons étudier la possibilité
que les protons accélérés au choc du vestige de supernova W49B diffusent jusqu’à W49A et
que, par interaction proton-proton avec la densité de matière importante dans ce nuage, il y ait
émission de photonsγ de très haute énergie.

Description du modèle

L’approche utilisée par (Gabici et collab., 2009) est la suivante : l’impulsion maximale que
peuvent atteindre des protons accélérés au niveau du choc d’un vestige dépend de la vitesse du
choc et du coefficient de diffusion. Elle peut être paramétrisée en fonction du temps comme :

pmax(t) ∝ t−δ (10.8)

Le facteurδ vaut≈ 2, 48 si l’on suppose que les protons qui s’échappent ont une impulsion
∼ 5 PeV et∼ 1 GeV respectivement au début et à la fin de la phase de Sedov.

L’évolution temporelle du vestige est, dans ce modèle, décrite de la manière suivante : une
supernova d’énergie 1051E51 erg explose et la vitesse du choc de 109u9 cm s−1 reste à peu près
constante jusqu’à ce que la masse balayée par le choc égale lamasse des éjectas. Le vestige entre
alors en phase de Sedov pour un âge et un rayon detS edov ≈ 200(E51/(nu5

9))
1/3 ans etRS edov ≈

2, 1(E51/(nu2
9))

1/3 pc. La vitesse du choc et le rayon du vestige évoluent alors enfonction du
temps commeRc ∝ t2/5 et vc ∝ t−3/5.
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Avec ces hypothèses, la distribution des rayons cosmiques d’énergieE ≥ cpmax(t) à une
distanceR du vestige et à l’instant t peut s’écrire :

fech(t,R,E) =
ηES NR

π3/2 log (Emax/Emin)
e−(R/Rd)2

R3
d

E−2 (10.9)

où ES NRest l’énergie d’explosion de la supernova,η est la fraction de cette énergie utilisée
pour l’accélération des rayons cosmiques etEmin etEmaxsont respectivement l’énergie minimale
et maximale des rayons cosmiques accélérés pendant la phasede Sedov. Le facteurRd corres-
pond à la distance de diffusion des rayons cosmiques, cette distance dépend de l’énergie et peut
s’exprimer :

Rd(E) =
√

4D(E)(t − χ(E)) (10.10)

oùχ(E) représente l’âge du vestige auquel les particules d’énergie E s’en échappent :

χ(E) = tS edov

(

E
Emax

)1/δ

(10.11)

Le coefficient de diffusionD(E) peut s’exprimer de la manière suivante :

D(E) = 1028
( E
10 GeV

)1/2

cm2s−1 (10.12)

Avec ce modèle, il est donc possible de calculer, pour toute distance au vestige et à chaque
instant, la distribution des rayons cosmiques (on s’intéressera aux protons dans la suite de ce
chapitre) accélérés par le vestige et s’en étant échappés.

Par ailleurs, les rayons cosmiques qui baignent le milieu interstellaire sont également pris
en compte, leur spectre est le suivant :

JRC(E) = 2, 2
( E
GeV

)−2,75

cm−2s−1GeV−1sr−1 (10.13)

Dans l’environnement d’un vestige il y a donc deux composantes pour les rayons cos-
miques : ceux du rayonnement Galactique diffus, stationnaires, et ceux issus du vestige, va-
riables dans le temps.

La figure 10.18 présente la densité d’énergie des rayons cosmiques 500, 2000, 10000 et
30000 ans après l’explosion d’une supernova située à 40 pc. Le choc est supposé posséder une
efficacité d’accélération de 10% et évoluer dans un milieu de densité 1 cm−3.

Une fois la distribution des rayons cosmiques connue à la position du nuage et si on connaît
la densité dans le nuage, il est possible de calculer le flux dephotonsγ attendu par interaction
proton-proton.

Application à W49A

Le nuage moléculaire de la partie centrale de W49A possède une masse de∼ 5 × 105 M⊙
pour une taille de∼ 22 pc (Simon et collab., 2001). Si W49B est situé à la même distance que
W49A, estimée à 11, 4 kpc, les deux objets, distants de 0, 2◦ dans le plan du ciel, auraient une
distance relative de 40 pc.
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F. 10.18 –Densité d’énergie des rayons cosmiques échappés d’une supernova à 40 pc, 500
ans (en rouge), 2000 ans (en bleu), 10000 ans (en vert) et 30000 ans (en noir) après l’explosion.
Le choc est supposé posséder une efficacité d’accélération de 10% et évoluer dans un milieu de
densité uniforme de1 cm−3.

Pour pouvoir appliquer le modèle précédemment exposé, on suppose que la vitesse initiale
du choc est de 8× 108 cm s−1, que l’énergie de l’explosion est de 1051 erg et que 10% de cette
énergie passe dans les protons accélérés au choc. La densitédu milieu ambiant, inférée par les
observations en X (Keohane et collab., 2007), est supposée égale à 1 cm−3.

La figure 10.19 présente le spectre de photonsγ prédit, émis par interaction des protons
s’échappant de W49B avec W49A (courbe noire). Le contour de confiance en rouge correspond
au spectre mesuré par H.E.S.S. en direction de la région W49 avec un rayon d’intégration de
0, 3◦, incluant la position de W49A, présenté dans la section 10.2.2.2. Le point rouge représente
la limite supérieure la plus contraignante obtenue par le LAT en direction de cet objet avec
17 mois de données (Abdo et collab., 2010e). La courbe bleue montre l’émissionγ prédite par
interaction du rayonnement cosmique Galactique avec W49A.La bosse observée autour de 10
TeV et qui passe dans le contour de confiance du spectre observé est due aux protons accélérés
par W49B et qui diffusent jusqu’à W49A.

Bien que les paramètres utilisés souffrent d’incertitudes importantes, le modèle appliqué
ici permet d’obtenir des ordres de grandeurs en flux de photons γ compatibles avec ce qui est
observé pour un ensemble de paramètres raisonnables, faisant de l’illumination de W49A par
des protons s’échappant de W49B une hypothèse envisageable.

10.4 Conclusions et perspectives

L’analyse de la région W49 a permis de mettre en évidence l’émission à très haute énergie
du vestige de supernova W49B, ajoutant ainsi un nouvelle objet à la liste des vestiges détectés
au TeV. La position de la source au TeV est en bon accord avec celle du vestige observé dans les
autres longueurs d’onde. Le spectre en énergie obtenu par l’analyse présentée dans ce chapitre
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F. 10.19 –Distribution spectrale en énergie, prédite par le modèle (courbe noire) et émise par
interaction des protons s’échappant de W49B avec la densitéde matière présente dans le nuage
W49A. La courbe bleue présente la contribution à l’émissionde l’interaction du rayonnement
cosmique Galactique diffus avec W49A. Le point rouge représente la limite supérieurela plus
contraignante obtenue par le LAT et le contour de confiance enrouge présente le spectre mesuré
par H.E.S.S. en direction de la région W49, incluant à la foisW49A et W49B.

est en remarquable adéquation avec le spectre dérivé au GeV par le LAT de Fermi pour lequel
W49B est une source très brillante. En revanche, dans la gamme d’énergies de H.E.S.S., W49B
apparaît comme une source extrêmement ténue en raison d’un spectre particulièrement mou.

Les modèles d’émission multi-longueurs d’onde, expliquant les observations de la radio au
TeV, ne permettent pas de discriminer entre une origine hadronique ou leptonique des particules
responsables de l’émissionγ de très haute énergie. Cependant, les spectres des particules accé-
lérées doivent présenter une cassure autour de 4 GeV pour pouvoir expliquer l’émission à haute
énergie. Au delà, le spectre mesuré par H.E.S.S. est plus mouencore mais pour les modèles
hadroniques cet amollissement peut s’expliquer par l’échappement des particules et pour les
modèles leptoniques, il peut s’expliquer par les pertes radiatives. Toutefois, les densités obte-
nues, compatibles avec les observations en infrarouge, semblent difficiles à accorder avec une
accélération des particules au choc dans la coquille dense.Il serait donc nécessaire de prendre
en compte l’évolution du vestige dans la modélisation.

L’analyse morphologique révèle que W49B apparaît légèrement étendue avec une taille
compatible avec celle de la coquille observée en radio. L’ajustement par une gaussienne bi-
dimensionnelle paraît présenter une extension en direction de la région de formation d’étoiles
W49A et l’analyse spectrale de la région révèle en outre un durcissement significatif du spectre
lorsque l’on inclue la position de W49A dans l’analyse. L’hypothèse selon laquelle les parti-
cules s’échappant de W49B illuminent la région W49A a été explorée et semble raisonnable. Il
faudrait cependant pouvoir détecter clairement W49A pour étayer cette hypothèse.

La richesse de cette région et la possibilité que la région deformation d’étoiles W49A soit
une source deγ de très haute énergie en font une cible particulièrement intéressante pour les
futurs observatoires comme H.E.S.S. II ou CTA.



Conclusions

H.E.S.S. est un réseau de quatre télescopes dédié à l’astronomie γ de très haute énergie
entre la centaine de GeV et quelques dizaines de TeV. Ce système de troisième génération est
pleinement opérationnel depuis le début de l’année 2004.

Les caméras des quatre télescopes de H.E.S.S., véritables bijoux technologiques, sont
constituées de 960 photomultiplicateurs associés à une électronique rapide. Elles permettent
de détecter la lumière Cherenkov brève et ténue émise par lesgerbes de particules initiées par
les photonsγ de très haute énergie lorsqu’ils pénètrent dans l’atmosphère.

Pour pouvoir tirer des informations de ces caméras, il est nécessaire de les calibrer, et ceci
de la manière la plus optimale possible. Une partie du travail présenté dans ce manuscrit a été de
comprendre et de corriger un effet systématique particulier : les modes communs. Cet effet avait
pour conséquence une sur - ou sous - estimation de l’intensité de la lumière détectée dans toute
une moitié de caméra à la fois. L’origine de cet effet à été identifiée : il s’agit d’un couplage
capacitif entre les alimentations et le système d’acquisition. Cet effet est maintenant compris et
corrigé lors de l’analyse des données.

Dès le début de l’exploitation des télescopes, les stratégies d’observation ont été orientées
pour la recherche systématique de sources dans la région du plan Galactique. Cette stratégie fut
payante puisque la majeure partie des sources au TeV dans le plan Galactique ont été découverte
par H.E.S.S. et présentent, par ailleurs, une formidable diversité.

Au cours de cette thèse, nous avons appliqué les méthodes d’analyse les plus sensibles à
la recherche des sources les plus faibles. Ces méthodes d’analyses, basées sur la comparaison
pixel par pixel des images des gerbes détectées dans les caméras à des modèles précalculés
permettent de détecter des gerbes de photonsγ dont les images possèdent une charge très faible.
Nous avons montré que ces méthodes, appliquées aux données du plan Galactique sont capables
de détecter des niveaux de flux 10% plus faibles et d’atteindre des seuils en énergie plus de 30%
plus faibles que par les méthodes généralement utilisées.

L’abaissement du seuil en énergie est particulièrement intéressant puisqu’il permet d’ac-
céder à des sources qui pourraient présenter des coupures etne seraient ainsi pas détectables
autrement. L’analyse du plan Galactique avec ces méthodes ad’ailleurs montré des indications
d’émission étendues n’apparaissant qu’avec les plus bas seuils. La conduite de cette analyse m’a
également amené à travailler sur certains objets particuliers comme HESS J1018-589, coïnci-
dente avec un vestige de supernova, un pulsar et un système binaireγ ou HESS J1747-248 dont
l’émission coïncide avec l’amas globulaire Terzan 5.

Le travail réalisé pour l’analyse des données du plan Galactique devrait servir à l’élaboration
d’un catalogue des sources détectées lors de la première phase de l’expérience H.E.S.S.
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Durant cette thèse, j’ai également travaillé à l’application et au développement de méthodes
d’analyse pour la recherche d’événements transitoires dans les données du plan Galactique.
Cette étude originale a débouché notamment sur une méthode de correction des temps d’arrivée
des événements des variations d’acceptance du détecteur. Une fois cette étape accomplie, les
différents tests peuvent être appliqués. Ceux-ci semblent toutà fait prometteurs et se sont révélés
pour certains plus sensibles que les méthodes standards. Même si l’application de la méthode du
exp-testn’a pas permis d’établir la présence de sursauts dans la région du plan Galactique, elle a
permis de valider les méthodes utilisées. La méthode duexp-testen fenêtres glissantes ou celle
des blocs bayesiens, qui offre une caractérisation objective des éventuels sursauts, pourraient
être appliquées systématiquement lors de chaque analyse.

Enfin, les analyses réalisées dans le cadre de cette thèse en direction de la région W49
ont permis d’ajouter un objet à la courte liste des vestiges de supernovæ détectés à très haute
énergie : W49B. Cette source très brillante dans le domaine du GeV est une des sources les
plus faibles détectée par H.E.S.S. Ces objets étant les meilleurs candidats comme sources des
rayons cosmiques d’origine Galactique, la détection de W49B présente un intérêt particulier.
Toutefois, la modélisation des processus d’émission ne permettent pas encore d’apporter une
réponse définitive quant à la nature des particules accélérées dans ce vestige. Par ailleurs, une
indication d’émission a été révélée en direction de la région de formation d’étoiles W49A. La
richesse de cette région en fait une cible de choix pour les futurs expériences comme H.E.S.S.
II et, à plus long terme, CTA.

La phase II de H.E.S.S. devrait commencer à prendre des données courant 2012. Avec son
seuil en énergie abaissé (autour de∼ 50 GeV), cet instrument pourra être d’une importance
cruciale pour l’étude des sources qui, comme W49B, présentent des spectres très mous. Mais
l’avenir de l’astronomieγ de très haute énergie se situe principalement dans le réseaude téles-
copes CTA qui, avec une résolution angulaire nettement améliorée, un grand champ de vue de
8◦ et surtout une sensibilité dix fois meilleure que les instruments actuels, pourra effectuer un re-
levé du plan Galactique intensif. Avec sa large gamme en énergie allant de 50 GeV à 300 TeV il
devrait apporter des informations fondamentales pour la recherche des sources du rayonnement
cosmique.
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I, K., K, S. et Ḿ́, P. Extended GeV-TeV Emission around Gamma-Ray Burst
Remnants and the Case of W49B. ApJ, 613 :L17–L20, 2004.

I, M. ACE News 83, 2004.

J, B., S, J. D., B, D., A, S., A, A., G, P., G, E., S-
, P., T, L. et T, T. T. An Algorithm for Optimal Partitioning of Data on
an Interval. ArXiv Mathematics e-prints, 2003.

J, J. M.  .. The Boston University-Five College Radio Astronomy Observatory
Galactic Ring Survey. ApJS, 163 :145–159, 2006.

J, B., C, Y., W, J., S, Y., Z, X., S-H, S. et DL, T. Cavity of Molecular
Gas Associated with Supernova Remnant 3C 397. ApJ, 712 :1147–1156, 2010.

J, W. N., K, J. D., K, R. L., P, W. R. et S, M. S. The Oriented
Scintillation Spectrometer Experiment (OSSE) instrumentdescription. NASA STI/Recon
Technical Report N, 91 :27 516–+, 1989.

K, K.-H.  .. Cosmic Rays in the ‘Knee’-Region — Recent Results from KAS-
CADE —. Acta Physica Polonica B, 35 :1799–+, 2004.

K, G.  .. The Project EGRET - Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope -
on Nasa’s Gamma-Ray Observatory GRO. Space Sci. Rev., 49 :61–+, 1988.

K, A., H, J., S, C. et A, F. A. Potential Neutrino Signals from
Galacticγ-Ray Sources. ApJ, 656 :870–878, 2007.

K, S. R., A, F. A. et B, V. V. Energy spectra of gamma rays, elec-
trons, and neutrinos produced at proton-proton interactions in the very high energy regime.
Phys. Rev. D, 74(3) :034 018–+, 2006.

K, C. F. et C, F. V. Confinement of the Crab pulsar’s wind by its supernova remnant.
ApJ, 283 :694–709, 1984.

K, J. W., R, W. T., R, J. et J, T. H. A Near-Infrared and X-Ray Study of
W49 B : A Wind Cavity Explosion. ApJ, 654 :938–944, 2007.

K, M. P. et S, G. H. Computer simulation methods for investigating the de-
tection characteristics of TeV air Cherenkov telescopes. Nuclear Instruments and Methods in
Physics Research A, 343 :629–643, 1994.



238 BIBLIOGRAPHIE

K, M.  .. Dark-energy constraints and correlations with systematics from
CFHTLS weak lensing, SNLS supernovae Ia and WMAP5. A&A, 497 :677–688, 2009.

K, R. W., S, I. B. et O, R. A. Observations of Gamma-Ray Bursts of Cosmic
Origin. ApJ, 182 :L85+, 1973.

K, A. K. H., H, C. Y. et C, K. S. Fermi Discovery of Gamma-ray Emission from the
Globular Cluster Terzan 5. ApJ, 712 :L36–L39, 2010.

L B, S. .. A new analysis method for very high definition imaging atmospheric
Cherenkov telescopes as applied to the CAT telescope.Nuclear Instruments and Methods in
Physics Research A, 416 :425–437, 1998.

L̀, A. Électrons reliques de très haute énergie dans les nébuleuses de pulsar. Étude et
identification d’une population de sources gamma au TeV avecH.E.S.S.thèse de doctorat,
Université Paris 7, 2006.

L-G, M. Stéréoscopie de gerbes deγ avec les télescopes H.E.S.S. : premières
images de vestiges de supernovae au TeV. thèse de doctorat, École Polytechnique, 2006.

L, H. et C, Y. γ-rays from molecular clouds illuminated by accumulated diffusive protons
from supernova remnant W28. MNRAS, 409 :L35–L38, 2010.

L, H. et C, Y. Gamma-rays from molecular clouds illuminated by accumulated diffusive
protons. II : interacting supernova remnants. ArXiv e-prints, 2011.

L, T.-P. et M, Y.-Q. Analysis methods for results in gamma-ray astronomy. ApJ, 272 :317–324,
1983.

L, G. G. .. The GLAST Burst Monitor (GBM). ArXiv Astrophysics e-prints, 2001.

L, M. S. High Energy Astrophysics. 2004.

L, L. A., R-R, E., P, D. A. et J, T. E. Tools for Dissecting Supernova
Remnants Observed with Chandra : Methods and Application tothe Galactic Remnant W49B.
ApJ, 691 :875–893, 2009.

L, S. G. et B, A. R. Non-linear amplification of a magnetic field driven by cosmicray
streaming. MNRAS, 314 :65–74, 2000.

M, M. A., D, P. H. et S, R. Z. Mechanism for spectral break in cosmic ray
proton spectrum of supernova remnant W44. Nature Communications, 2, 2011.

M, M. A. et O’C D, L. Nonlinear theory of diffusive acceleration of particles by
shock waves. Reports on Progress in Physics, 64 :429–481, 2001.

M, P. G., S, J. et T, Y. Galactic H II Regions. III. The Nature of the Radio
Source W49. ApJ, 150 :807–+, 1967.

M, M., D, A., B, J., B, F., H, J., H, U. et P, R. A
physical interpretation of the jet-like X-ray emission from supernova remnant W49B. Ad-
vances in Space Research, 41 :390–395, 2008.



BIBLIOGRAPHIE 239

M, M., D, A., B, J., B, F., H, J. P., H, U. et P, R.
The X-ray emission of the supernova remnant W49B observed with XMM-Newton. A&A,
453 :567–578, 2006.

M, R., H, M. et H, T. The structure of the W49A molecular cloud complex
- Burst of star formation in the 100,000-solar-mass core. ApJ, 305 :353–362, 1986.

M, D. A. et R, S. P.Multifrequency studies of bright radio supernova remnants.
2 : W49B. ApJ, 437 :705–726, 1994.

M, S. L. et L, H. S. The structure of W49 A as deduced from molecular and recombi-
nation line observations. ApJ, 212 :664–682, 1977.

N, K., S, T., K, S., Y, H. et S, T. Supernova 1987A : from
progenitor to remnant. DansSupernovae(S. A. B, R. M, & J. Z-J,
rédacteur), (pages 489–+). 1994.

N, K., T, M., T, N., M, K. et M, P. A. Hypernovae and their
Gamma-Ray Bursts Connection. ArXiv e-prints, 2007.

O’C D, L., D, P. et K, J. G. Limits on diffusive shock acceleration in dense and
incompletely ionised media.A&A, 309 :1002–1010, 1996.

O, Y., M, K. et Y, R. Gamma-rays from molecular clouds illuminated by cos-
mic rays escaping from interacting supernova remnants. MNRAS, 410 :1577–1582, 2011.

O, S., H, D.,  O̃W, E. et . (H.E.S.S. C). H.E.S.S. observa-
tions towards the massive stellar cluster Westerlund 1. Dans31st International Cosmic Ray
Conference, Lòdz. 2009a.

O, S., E, C. et E, K. γ/hadron separation in very-high-energyγ-ray astronomy
using a multivariate analysis method. Astroparticle Physics, 31 :383–391, 2009b.

P, B. Are Gamma-Ray Bursts in Star-Forming Regions ?ApJ, 494 :L45+, 1998.

P́, E.  .. CELESTE : an atmospheric Cherenkov telescope for high energy gamma
astrophysics. Nuclear Instruments and Methods in Physics Research A, 490:71–89, 2002.

P, E., M, A., B, J. et G, Y. A. Observational constraints on energetic
particle diffusion in young supernovae remnants : amplified magnetic fieldand maximum
energy. A&A, 453 :387–395, 2006.

P, E., M, A.,   S, E., B, A. M. et T, V. Superbubbles
and energetic particles in the Galaxy. I. Collective effects of particle acceleration. A&A,
424 :747–760, 2004.

P D G. Astrophysics and Cosmology. Physics Letters B, 667 :212–260, 2008.

P, T.-C., W, F.,  T, F. F. S., M, K. M. et W, C. M. W49A : a
starburst triggered by expanding shells. A&A, 520 :A84+, 2010.



240 BIBLIOGRAPHIE

P, F. Étude des propriétés spectrales et de la variabilité de l’émission gamma supérieure à
250 GeV des noyaux actifs de galaxies de type blazar observésdans le cadre de l’expérience
C.A.T. thèse de doctorat, Université Paris 11, 2000.

P, M., Y, H. et L, A. Magnetically Limited X-Ray Filaments in Young Supernova
Remnants. ApJ, 626 :L101–L104, 2005.

P, J. A fast unbinned test on event clustering in Poisson processes. ArXiv Astrophysics
e-prints, 1999.

P, V. S. et Z, V. N. Limits on diffusive shock acceleration in supernova rem-
nants in the presence of cosmic-ray streaming instability and wave dissipation. A&A, 403 :1–
10, 2003.

P, V. S. et Z, V. N. On the spectrum of high-energy cosmic rays produced
by supernova remnants in the presence of strong cosmic-ray streaming instability and wave
dissipation. A&A, 429 :755–765, 2005.

P, V. S., Z, V. N. et P, A. A. Non-linear diffusion of cosmic rays. Ad-
vances in Space Research, 42 :486–490, 2008.

P, J. P., B, R. H., S, F. D. et T, N. Radio and X-ray maps of the supernova
remnant W49B. MNRAS, 207 :649–657, 1984.

R, V., G, W. M., M, J. D. et B, J. W. The Parkes Survey of 21-
CENTIMETER Absorption in Discrete-Source Spectra. III. 21- Centimeter Absorption Mea-
surements on 41 Galactic Sources North of Declination -48 degrees. ApJS, 24 :49–+, 1972.

R, W. T., R, J., T, A., P, T. G., B, C. L., C, E. B., M,
M. R., B, B., I, R. et W, B. A. A Spitzer Space Telescope Infrared
Survey of Supernova Remnants in the Inner Galaxy. AJ, 131 :1479–1500, 2006.

R, M. Latest results on Galactic sources as seen in VHE gamma-rays. ArXiv e-prints,
2009.

R, B., K, J. G., D, P. et O’S, S. A cosmic ray current-driven instability in
partially ionised media. A&A, 475 :435–439, 2007.

R, S. P., G, B. M. et B, F. Magnetic Fields in Supernova Remnants and
Pulsar-Wind Nebulae. Space Sci. Rev., (pages 61–+), 2011.

R, E. M. et M, J. G.CO Observations toward Supernova Remnants with Associa-
ted OH 1720 MHZ Masers. ApJ, 545 :874–884, 2000.

R, J. et P, R. Mixed-Morphology Supernova Remnants. ApJ, 503 :L167+, 1998.

R, L. Étalonnage des caméras de l’expérience d’astronomieγ H.E.S.S. et observations
du Centre Galactique au delà de 100 GeV. thèse de doctorat, Université Paris 6, 2005.

R, G. P. A new template background estimate for source searching in TeV gamma -ray
astronomy. A&A, 410 :389–396, 2003.



BIBLIOGRAPHIE 241

R, G. et L, A. Radiative processes in astrophysics. Physics textbook. Wiley,
1979.

S, J., N, J., J, B. et C, J. Studies in Astronomical Time Series Analysis.
VI. Bayesian Blocks, Triggers (and Histograms), in preparation. 2010.

S, J. D. Bayesian Blocks, A New Method to Analyze Structure in PhotonCounting Data.
ArXiv Astrophysics e-prints, 1997.

S, J. D. Cross-Analyzing Radio andγ-Ray Time Series Data : Fermi Marries Jansky.
ArXiv e-prints, 2010.

S̈, V.  .. The imaging Compton telescope COMPTEL on the Gamma Ray
Observatory.IEEE Transactions on Nuclear Science, 31 :766–770, 1984.

S, L. Propagation of strong shock waves. Prikl Mat Mekh, 10 :241–250, 1946.

S, Y., E, H. et Y. S & H. E (Rédacteurs).Early history of cosmic ray studies,
volume 118 deAstrophysics and Space Science Library. 1985.

S, E., G, R. et S, A. Fragmentation and kinematics of the W49N cloud core.
ApJ, 413 :571–581, 1993.

S, R., J, J. M., C, D. P., B, T. M. et H, M. H. The Structure of
Four Molecular Cloud Complexes in the BU-FCRAO Milky Way Galactic Ring Survey. ApJ,
551 :747–763, 2001.

S, L. F., B, P. et M, P. G.Star formation rates in the Galaxy. A&A, 66 :65–76,
1978.

S, P. A. A Model of Pulsars. ApJ, 164 :529–+, 1971.

T, M. The variable Crab Nebula. ArXiv e-prints, 2011.

T, M.  .. Extreme particle acceleration in the microquasar CygnusX-3. Nature,
462 :620–623, 2009a.

T, M.  .. The AGILE Mission. A&A, 502 :995–1013, 2009b.

T, J.-P. Note interne de la collaboration H.E.S.S., 2002.

T, G. The Formation of a Blast Wave by a Very Intense Explosion. I. Theoretical Discus-
sion. Royal Society of London Proceedings Series A, 201 :159–174, 1950a.

T, G.The Formation of a Blast Wave by a Very Intense Explosion. II.The Atomic Explosion
of 1945. Royal Society of London Proceedings Series A, 201 :175–186, 1950b.

T, R., D-A, A., H, S., M, V., R, M. et  J, O. H.E.S.S.
Observations of the Young Composite SNR Kes 75. DansAmerican Institute of Physics Confe-
rence Series(F. A. A, W. H, & F. R, rédacteur), volume 1085 deAme-
rican Institute of Physics Conference Series, (pages 316–319). 2008.



242 BIBLIOGRAPHIE

THEMISTOCLE C  .. Gamma ray spectrum of the Crab nebula in the
multi TeV region k20. Astroparticle Physics, 1 :341–355, 1993.

T, W. W., L, D. A., H, M. et J, B. Discovery of the Radio and X-Ray
Counterpart of TeVγ-Ray Source HESS J1731-347. ApJ, 679 :L85–L88, 2008.

T, O.  .. New unidentified Galactic H.E.S.S. sources. ArXiv e-prints, 2009.

T, D. F. et A, L. A. Astrophysical origins of ultrahigh energy cosmic rays.
Reports on Progress in Physics, 67 :1663–1730, 2004.

T, J. K. et MK, C. F. Evolution of Nonradiative Supernova Remnants. ApJS,
120 :299–326, 1999.

T̈, T., B, D., M, U., R, R., S, V., T, H. et Z, J.
Solar Two Gamma-Ray Observatory. Astroparticle Physics, 11 :271–273, 1999.

U, P. .. IBIS : The Imager on-board INTEGRAL. A&A, 411 :L131–L139, 2003.

U, Y. et A, F. A. Fast Variability of Nonthermal X-Ray Emission in Cassiopeia
A : Probing Electron Acceleration in Reverse-Shocked Ejecta. ApJ, 677 :L105–L108, 2008.

U, Y., A, F. A. et T, T. Fine-structure in the nonthermal X-ray emis-
sion of SNR RX J1713.7-3946 revealed by Chandra. A&A, 400 :567–574, 2003.

U, Y., A, F. A., T, T., T, T. et M, Y. Extremely fast accele-
ration of cosmic rays in a supernova remnant. Nature, 449 :576–578, 2007.

U, Y., B, R. D., F, S., T, H. et T, T. Gamma-ray Emission from
Crushed Clouds in Supernova Remnants. ApJ, 723 :L122–L126, 2010.

VERITAS C  .. A connection between star formation activity and cosmic
rays in the starburst galaxy M82. Nature, 462 :770–772, 2009.

V, P. .. Performance of the H.E.S.S. Cameras. DansInternational Cosmic Ray
Conference, volume 5 deInternational Cosmic Ray Conference, (pages 2887–+). 2003.

V, J. et L, J. M. On the Magnetic Fields and Particle Acceleration in Cassiopeia A.
ApJ, 584 :758–769, 2003.

V̈, H. J. et B̈, K. Imaging very high energy gamma-ray telescopes. Experimental
Astronomy, 25 :173–191, 2009.

W, S. P. et H, D. TeVCat : An online catalog for Very High Energy Gamma-Ray
Astronomy. DansInternational Cosmic Ray Conference, volume 3 deInternational Cosmic
Ray Conference, (pages 1341–1344). 2008.

W, J. S., H, J. P., B, C., G, P., MK, C. F., M, D., P-
, P. P., R, C., R, E. et S, P.Cosmic-Ray Acceleration at the Forward
Shock in Tycho’s Supernova Remnant : Evidence from Chandra X-Ray Observations. ApJ,
634 :376–389, 2005.



BIBLIOGRAPHIE 243

W, T. C.  .. Observation of TeV gamma rays from the Crab nebula using the
atmospheric Cerenkov imaging technique. ApJ, 342 :379–395, 1989.

W, T. C.  .. VERITAS : the Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array
System. Astroparticle Physics, 17 :221–243, 2002.

W, G. A survey of the continuous radiation from the Galactic System at a frequency
of 1390 Mc/s. Bull. Astron. Inst. Netherlands, 14 :215–+, 1958.

W, C.  .. The INTEGRAL mission. A&A, 411 :L1–L6, 2003.

Y, Q., Y, P.-F. et B, X.-J. Neutrino emission of Fermi supernova remnants. Astroparticle
Physics, 35 :33–38, 2011.

Z, G. T. et K’, V. A. Upper Limit of the Spectrum of Cosmic Rays. Soviet Journal
of Experimental and Theoretical Physics Letters, 4 :78–+, 1966.

Z, X., M, M., B, F., O, S. et C, Y. Unveiling the spatial structure of
the overionized plasma in the supernova remnant W49B. MNRAS, 415 :244–250, 2011.

Z, V. N. et P, V. S. Diffusive Shock Acceleration with Magnetic Amplification
by Nonresonant Streaming Instability in Supernova Remnants. ApJ, 678 :939–949, 2008.







Résumé

L’expérience H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System) est un réseau de quatre télescopes
dédié à l’astronomie gamma de très haute énergie et situé en Namibie. Ces télescopes utilisent
la technique de l’imagerie Cherenkov atmosphérique en modestéréoscopique pour détecter des
rayons gamma entre 100 GeV et quelques dizaines de TeV.

Les caméras de H.E.S.S., dotées de 960 photomultiplicateurs et d’une électronique rapide,
nécessitent un étalonnage précis de la réponse de l’instrument au signal généré par les gerbes.
Un couplage capacitif parasite entre les photomultiplicateurs et le système d’acquisition a été
révélé et corrigé au cours de cette thèse, résultant en un étalonnage de meilleure qualité.

H.E.S.S. bénéficie d’une situation géographique optimale pour l’observation des régions
centrales de la Galaxie. Le relevé du plan Galactique a ainsiété un des objectifs principaux de
H.E.S.S. dès le début des prises de données en 2004. Cette thèse présente la recherche de sources
dans les régions centrales de la Galaxie en utilisant les méthodes d’analyse par modèle semi-
analytique les plus sensibles disponibles actuellement. Une recherche de sources transitoires a
également été effectuée. Les méthodes utilisées, caractérisées en détail aumoyen de simulations,
s’appuient sur les intervalles temporels entre les événements et n’ont pas révélées de sources
significativement variables. La détection d’émission gamma de très haute énergie en direction
de la région W49 et du vestige de supernova W49B en particulier a été mise en évidence durant
cette thèse. L’étude de cette région et les implications de ce résultat sont présentées en détails
dans ce manuscrit.

Mots-Clés : H.E.S.S., imagerie Cherenkov atmosphérique, Relevé du plan Galactique,
sources transitoires, vestiges de supernova, W49.

Abstract

H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System) is an array of four very-high energy (VHE)
gamma-ray telescopes located in Namibia. These telescopesuse the atmospheric Cherenkov
imaging technique to detect gamma-rays between 100 GeV and afew tens of TeV.

The H.E.S.S. cameras, each composed of 960 photomultipliertubes and a fast electronics,
need an accurate calibration of the shower to electronic signal conversion. A parasit capaci-
tive coupling between the photomultiplier tubes and the data acquisition system (the common
modes) was revealed and corrected during this thesis, resulting in data of better quality.

H.E.S.S. is ideally located to observe the inner regions of the Galactic plane. Hence, the
Galactic Plane Survey has been one of the primary goal since the beginning of the array ope-
ration in 2004 and led to unveiling the diversity of the VHE gamma-ray sources. This thesis
presents the search for VHE gamma-ray sources in the inner regions of the Galactic plane using
the most sensitive semi-analytical model based analysis currrently available. A search for tran-
sient sources was also performed for these regions using powerfull methods based on the time
difference between consecutive events. These methods have beenprecisely characterized by si-
mulation and didn’t lead to the detection of significant variable sources. The very-high energy
gamma-ray emission from the W49 region and the supernova remnant W49B in particular has
been revealed during this thesis. The analysis of this region and the implications of this disco-
very are described in detail in this manuscript.

Keywords : H.E.S.S., atmospheric Cherenkov imaging technique, Galactic Plane Survey,
Transient sources, Supernova remnants, W49.
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