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Introduction

En 1912, Victor Hess découvre par des mesures en ballon gumdécules de haute énergie
en provenance du cosmos bombardent la Terre en permanestgil d’'un “rayonnement
cosmique” constitué de particules élémentaires (protlesirons) et de noyaux atomiques de
haute énergie. Ces particules circulent dans le milieusteaire et arrivent sur Terre ou elles
sont en grande partie absorbées par I'atmosphere. Lesyastidu rayonnement cosmique ont
la particularité d’étre chargées électriguement, elles gar conséquent déviées par les champs
magnétiques qui regnent dans le milieu interstellaireestiimpossible d’en connaitre I'origine
et d’en identifier les sources astrophysiques. Ainsi, depigntot un siécle, I'identification de
I'origine du rayonnement cosmique est un des grand défis siadace.

Le champ des connaissances dans ce domaine n’a cependsiaigresdepuis la découverte
de ce rayonnement. L'étude de la répartition en énergie siparicules a notamment permis
de déterminer que les processus a 'origine des rayons qassisont parmi les plus violents de
I'Univers. Ces processus produisent également des pladide lumiére de trés haute énergie :
les photong, qui ont 'avantage d’étre électriquement neutres et qusmmarviennent donc en
ligne droite depuis leur source.

L'expérience d’astronomig au sol H.E.S.S.High Energy Stereoscopic Sysfeest un ré-
seau de télescopes au sol de troisieme génération utisechnique d’'imagerie de ket Che-
renkov. Elle est dédiée a I'observation de photpdsnt I'énergie est comprise entre la centaine
de GeV et plusieurs dizaines de TeV. Chaque télescope egitédjune caméra constituée de
960 photomultiplicateurs dont la calibration, sur lageigi me suis penché pendant cette these,
est une des étapes clés de I'analyse des données.

Grace a sa sensibilité et a sa bonne résolution angulaieEeSHs. a rendu possible la détec-
tion d'un grand nombre de sources dans cette gamme en énieegansi permis un véritable
essor de lI'astronomig au sol. La situation géographique de l'instrument n'estlidiars pas
pour rien dans ce succes. Installé en Namibie, H.E.S.SfibEnd’un acces privilégié a une
grande partie du plan de la Galaxie dans lequel est conclentn@jorité des objets astrophy-
sigues susceptibles d’émettre desle tres haute énergie. Dés le début de I'exploitation des
télescopes, une stratégie de relevé du plan Galactiquenaigdéen place : en plus d’observer
des objets potentiellement intéressants, des obsersamnt prises de maniére homogéne sur
toute la région du plan Galactique. L'un des objets de ckésd a été d’appliquer les méthodes
de reconstruction et d’analyse les plus récentes et lesphsbles pour la recherche de sources
au TeV dans cette région. Une source particulieremen@ssa@nte a été decouverte au cours de
ce travail : il s’agit du vestige de supernova W49B. Les gestide supernovae sont le résultat
de I'explosion d’étoiles massives dont les couches supérsesont éjectées et créent une onde
de choc qui peut accélérer des particules a tres haute én€gg objets sont probablement les
candidats les plus prometteurs en tant que sources de regsmsques.

Certains objets astrophysiques comme les systemes Wnaiésentent, dans d’autres



2 INTRODUCTION

gammes en énergies - notamment en rayons X - des sursautivitBa@dvec plus de 2000
heures d’observation en direction des régions internesasu@alactique, certains objets ont pu
émettre des photonsde trés haute énergie pendant un court laps de temps same&totes
par les méthodes classiques qui se basent sur I'accumutitisignal. Des outils ont été dé-
veloppés durant cette these avec pour objectif de déteeteéEnements transitoires dans les
données de H.E.S.S. prises en direction des régions istdtnplan Galactique.

Le manuscrit se divise en trois parties. La premiere dresdahleau général du rayonne-
ment cosmique et de I'astronomyepour décrire ensuite les techniques de détection utilisées
dans ce domaine ainsi que les sources astrophysiques dgormement. Dans la deuxiéme
partie, le réseau de télescopes H.E.S.S. est présent@ainson étalonnage et ma contribution
a cette étape importante de la chaine d’analyse. C’esid&ion par ailleurs de détailler les meé-
thodes de reconstruction et d’analyse des événementd@ietea troisieme partie s’attache a
exposer la recherche de sources avec les méthodes d’aledydas sensibles et possédant un
seuil en énergie abaissé dans les régions centrales du plantiGue. La recherche d’événe-
ments transitoires dans ces mémes données et les méthodespgées durant cette these pour
y parvenir sont exposées. Enfin, nous revenons sur les gsst@supernovae observes a haute
énergie et I'analyse du vestige de supernova W49B et de garégt présentée.



Premiere partie

Rayonnement Cosmigue et Astronomie






Chapitre 1

Le rayonnement cosmique

1.1 Historique

En 1747, 'abbé Nollet met au point I'électroscope. A I'drig, cet instrument servait &
mettre en évidence la charge électrique d’un objet. |l sepas® de deux feuilles métalliques
reliées a une électrode et placées dans une enceinte seus®idque I'électrode est chargée,
les feuilles se chargent a leur tour et se repoussent I'angr€. L'électroscope se décharge en
présence d’'un rayonnement ionisant, et ce d’autant plesquié le rayonnement est intense.

Au début du XX™mesiécle, cet instrument a permis de mettre en évidence umnayoent
ionisant présent dans I'atmosphére dont 'origine extraestre a été établie par Victor Hess
entre 1911 et 1913 (voir figuke.1). Ce dernier a montre, esuna@t la vitesse de déchargement
des électroscopes lors de vols en ballon, que la densité d®/oenement ionisant augmente
avec I’altitudek_!B 2).

Cependant, la nature de ce rayonnement n’était pas enarencent déterminée. Cer-
tains physiciens, comme Compton pensaient qu'il s'adiskaparticules chargées tandis que
d’autres, comme Millikan, défendaient I'hypothése de phety. La question est finalement
tranchée Iorsq@mﬂ) observe une dépendance tenkite avec la latitude, montrant
ainsi que ce rayonnement est sensible a I'orientation pgardau champ magnétique terrestre.

5



6 CHAPITRE 1. LE RAYONNEMENT COSMIQUE

Il s’agit donc bien de particules chargées, toutefois, Il e “rayonnement cosmique” est
reste.

Fic. 1.1 —Victor Hess et son équipe en préparation pour un vol en badifom de mesurer la
variation du rayonnement cosmique en fonction de 'al#&udes photographies sont tirées de
(Sekido et collabl, 1935)

En 1939, Pierre Auger_(Auger et collab., 1939) met en éviddamature secondaire des
particules observées au sol. Il parvient a détecter desplad chargées en coincidence tempo-
relle dans des détecteurs éloignés de plusieurs dizaimegules. Il découvre alors les grandes
gerbes atmosphériques initiées par des rayons cosmicuesins 1€° eV.

L'étude de ces rayons cosmiques a joué un rble essentiel’tlastsire des sciences. Elle a
permis d’élaborer et de tester les théories naissantesydtqple des particules en fournissant
naturellement des particules a trés haute énergie. Ell@duitonotamment a la découverte du
positron (Andersori, 1933), mais aussi a celle du muon, despdes kaons et des particules
étranges\, = etX.

Au début des années 1950, les physiciens des particulepameinus a construire des accé-
lérateurs sflisamment puissants pour étudier et produire de nouvelléisydas en laboratoire
tout en contrélant un maximum de parametres. La communaudgemhysique des hautes éner-
gies s’est alors scindée pour étudier les particules éltaimesa d’'une part et I'astrophysique
des hautes énergies d’autre part avec notamment commeifsbi@compréhension et I'iden-
tification des sources des rayons cosmiques. Le développemelomaine de I'astroparticule,
utilisant les techniques de détection développées pounyaigue des particules pour étudier
les phénoménes cosmiques de tres haute énergie, rappesctielx communautés a nouveau.

1.2 Spectre et composition

1.2.1 Spectre en énergie

Le spectre en énergie des rayons cosmiques (voir fifurkd [ A)eest bien décrit par une
loi de puissanceN/dE oc ET sur plus de 12 ordres de grandeur en énergie et prés de 32 ordre
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de grandeurs en flux.

Cosmic Ray Spectra of Various Experiments

< 1 4 C : :
S 0 TH+, " : i + LEAP - satellite
I W+ H H
GU.)) 102 tﬁ,i 5 X Proton - satellite
> + (1 Pa‘ft'de/" -sec) * Yakustk - ground array
8 ; ) Haverah Park - ground array
a 10_1 o Akeno - ground array
NE et H ; >< FE TR ST o A AGASA - ground array
- R O Fly's Eye - air fluorescence
x X ’ .
B 10-4 * HiRes1 mono - air fluorescence
L T g o HiRes2 mono - air fluorescence
i H H H R HiRes Stereo - air fluorescence
10-7 et O Auger - hybrid
1010k X e -
; ; ; XN (1 particle/m “-year)

10716 =i - ,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,, ,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,

Ankle.

: g :
22 e Sy
10°°F (et '%,(

(1 particlelkm z_year)

10-25

o i : freee N\ T (1 particletkm- “-gentury)y———>H 1L

1028 i

10° 10" 10 10* 10™ 10* 10" 10 10 10'® 10% 10%°
Energy (eV)

Fic. 1.2 —Spectre du rayonnement cosmique mesuré sur Terre ffaratites expériences. Fi-
gure produite par William Hanlon (httgAvww.physics.utah.edwhanlorspectrum.html)

Plusieurs écarts a cette remarquable régularité sonfomsitdoservés en fonction de I'éner-
gie. Pour des énergies inférieures %1€V, la propagation des rayons cosmiques ésicéée
par l'influence de la magnétosphére solaire. Entré @0 et 5x 10" eV, la distribution a un in-
dice spectral’ de~ 2.7. Cette énergie caractéristique est communément appEéel” car on
y observe une inflexion dans le spectre. Au dela de cetteiénetgusqu’a la “cheville” située a
~ 4x 10" eV, le spectre présente un indice plus mo8.1. Il est & noter qu’un second genou a
été mis en évidence aux alentours dé’HY. Aux énergies supérieures a la cheville, le spectre
I%tro(buve un indice de 2.7 jusqu’a une coupure autour ée5 x 10'° eV (Abraham et collab.,

).

Les rayons cosmiques étant des particules chargées, tld&angs lors de leur propagation
par les champs magnétiques Galactiques et intergalastiBoar une particule chargée évoluant
dans un champ magnétigBele rayon de giration est donné par la formule suivante :
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R E/PeV
pc B/uG

Ainsi, toute information sur la direction d’origine de cemyons cosmiques est perdue
lorsque ces derniers sont détectés sur Terre, sauf lorequaydn de giration atteint les di-
mensions de la Galaxie-(10* parsec), ce qui correspond a des énergies de I'ordre dee¥0
pour des champs magnétiques typiques de I'ordre d€.1Cette énergie caractéristique cor-
respond a celle de la cheville. Cette structure dans le Igpsignerait donc la transition entre
origine Galactique et origine extragalactique des rayassniques, les rayons cosmiques ne
pouvant plus étre confinés dans la Galaxie.
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Fic. 1.3 — A gauche Spectre du rayonnement cosmique mesuré sur Terre et neufigl 7. A
droite : Spectre des principales composantes du rayonnement aosn@gs figures sont tirées
de (Particle Data Group, 2008).

Il existe également une limite supérieure théorique a fgivemaximale des rayons cos-
miques observable pour les sources lointaines. |l s’agi deupure GZK, prédite par les phy-
siciens Greisen, Zatsepin et Kuz'min_(Grelsen (1966), hitset Kuz’'min (1966)), qui rend
I'univers opaque aux rayons cosmiques d’énergie extréme plotons d’énergie supérieure a
~ 10?° eV interagissent avec les photons du foniudi cosmologique principalement par réso-
nanceA pour produire un pion et un proton. Il existe donc un horizoarg’observation des
rayons cosmiques d’ultra haute énergie. Cet horizon, gpieesilleurs d’autant plus proche que
I'énergie est élevée, est vraisemblablement responsabiéeabupure observée-dsx 101 eV.

L'observatoire Pierre Auger a ainsi pu mettre en évideneeamisotropie dans les directions
des rayons cosmiques d’ultra haute énergie corrélée aveliréctions des quasars situés a une
distance inférieure & 71 Mpc_(Abraham et The Pierre Augefa@otatioh, 2007, voir figure

[L4). Cette corrélation trace ainsi la nature “locale” dasrses des rayons cosmiques les plus
énergétigues.
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Fic. 1.4 —Représentation de la sphere céleste en coordonnées gplast(projection Hammer-
Aitoff) montrant les directions d’arrivée des 27 rayons cosmideeplus énergétiques détectes
par Auger. Les énergies sont supérieures, @ x 10'° eV. Les directions d’arrivée sont repré-
sentées par des cercles et la position de 442 noyaux actifmldeies situées a moins de 71
megaparsecs par des étoiles rouges. La région bleue camesa 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 a 99% desonsatt a 1% d’électrons.
Les protons représentent la majeure partie des nucléofs) (8 noyaux d’hélium sont éga-
lement présents en nombre significatif (10%) tandis quedgaux plus lourds ne représentent
que 1%. Les surabondances d’éléments comme le Lithium,ridiBén et le Bore, par rapport
a celles observées dans le systeme solaire (cf. figure 1dsitremt leur origine secondaire : il
s’agit de produits de spallation. Ces surabondances pembdtestimer la quantité moyenne de
matiére traversée lors de la propagation des rayons cossitans la Galaxie-a5-10 g cn1?2.
Les isotopes radioactifs présents dans ces produits datipalpermettent quant a eux d’esti-
mer le temps de confinement des rayons cosmiques dans lai€elaken déduire la densité
moyenne du milieu dans lequel ils se propagendp@oton cm?. Cette densité, inférieure a la
valeur moyenne dans le plan de la Galaxie (1 proton®ynmontre que les rayons cosmiques
ne restent pas dans le disque Galactique mais se propagsntlaos le halo.

Le genou observé vers»510'° eV pour les protons est également observé pour les autres
especes mais a des énergies d’autant plus importantes gj@&eents sont lourds. Ainsi, le
régime spectral entre les deux genoux serait d0 a la supgopages genoux des fliérents éle-
ments et le changement de pente ¥ BY correspondrait au genou du Fer (Kampert et collab.,

2004).




10 CHAPITRE 1. LE RAYONNEMENT COSMIQUE
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Fic. 1.5 —Composition du rayonnement cosmigque et comparaison aseblendances dans le
systéme solaire. Cette figure a été réalisée par Istael (004

1.3 Origines

Le spectre en énergie des rayons cosmiques, en loi de poessst caractéristique de phé-
nomenes non thermiques. Les particules chargées sonésEsdans des sites astrophysiques
ou ont lieu les phénomenes les plus violents de l'univers.

1.3.1 Sources potentielles

Les sources potentielles du rayonnement cosmique peutrent&erminées en consideé-
rant 'énergie maximale des particules que ces sourcegerei@pables d’accélérer. De ma-
niere générale, les particules peuvent étre accéléréeguaneur rayon de Larmor ne dépasse
pas la taille caractéristiquér)( de la zone d’accélération (voir équationll.1), aprées gliese
s’échappent. En connaissant la taille et le champ magredtigs objets astrophysiques, on peut
ainsi déterminer I'énergie maximale a laquelle ils sontatdgs d’accélérer des particules.

La figure[.®, appelée diagramme de Hillas (Hillas, 1984)ésente le champ magnétique
en fonction de la taille pour fférents objets astrophysiques. Dans une telle représamtati
chaque énergie maximale possible peut étre représentém@alroite de pentel (en échelle
logarithmique). Les restes de supernoveae sont ainsi capdlalecélérer des particules jusqu’au
genou. Pour des énergies plus importantes, il est néceslsag’intéresser a des objets extraga-
lactigues comme les noyaux actifs de galaxies ou les s@rgalués ditérents types de sources
seront présentés au chaplile 3.
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Fic. 1.6 —Diagramme de Hillas. Les flérentes sources capables d’accélérer les rayons cos-
miques sont représentées par des rectangles noirs. Leteslren pointillées sont des droites
d’équi-énergie en fonction des parametres B (Champ magnétiet R (taille de la source).
Plus une source est en haut et a droite de ce diagramme etgduénkergies accessibles seront
élevées. On distingue sur ce diagramme : le plan galactigdgde halo de la Galaxie (h),
les étoiles a neutrons (ns), les naines blanches (wd), lgsti@éns solaires (ss), les magnétars
(ms), les restes de supernovee (sn), les noyaux actifs deigml@g) et les blazars (bl) et les
lobes de radio-galaxies (rg) en particulier, les sursautgb), les milieux interstellaires (is) et
intergalactiques (ig), les amas de galaxies (cl). Cetteréigst tirée de (Torres et Anchordaqui,
2004).

1.3.2 Mécanismes d’accélération des particules chargéesrpondes de
choc

Nous nous intéressons ici aux mécanismes d’accélérationigirie des rayons cosmiques
d’énergie inférieure & 10" eV, trés probablement d’origine Galactique. Les mécarssimes-
semblablement responsables des rayons cosmiques de ptaghargie impliquent des ondes
de choc relativistes. IIs ne seront pas traités dans ce roanomsis le lecteur intéressé pourra
se référer a la revue de Gallant (2002).

1.3.2.1 Mécanismes d’accélération de Fermi

En 1949, Enrico Fermi propose un mécanisme permettangéf@ation des particules char-
géesi(Ferml, 1949). Pratiquement, les particules gagrerdmkrgie par réflexions successives
sur des régions du milieu interstellaire en mouvement oeteité ainsi que la norme du champ
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magnétique sont plus élevées que la moyenne (voir flgure@es)régions sont communément
appelées “nuages magnétiques”.

!
Perturbatlons
magnéetigues

Fic. 1.7 —Schémas de principe des mécanismes d’accélération de Eersecond ordre (a
gauche) et du premier ordre (a droite). Les particules cléag sont accélérées paiffdisions
successives sur des “nuages magnétiques”. Dans le cas oondgwde choc est présente, on
parle d’accélération de Fermi du premier ordre. Les partesudjfusent sur les perturbations
magnétiques du milieu, et sont isotropisées a la fois en aat@m aval du choc. Une fois passée
dans le choc, soit aprés deux collisions frontales ou laipake est accélérée, cette derniére
peut repasser dans le choc et subir a nouveagidtalu choc.

Accélération de Fermi du second ordre

Considérons un nuage magnétique animé d’une vitéstans le référentiel Galactique, au
sein duquel regne un champ magnéti@ueniforme et constant. Lorsqu’une particule chargée
d’énergieE; pénéetre dans ce nuage en formant un afgfear rapport a la direction de propa-
gation de ce dernier, elle va étre déviée par le champ magmitit en ressortir avec une énergie
E, en formant un anglé,. Les grandeurg;, E), 6] et#, correspondent aux énergies et angles
d’entrée et de sortie dans le référentiel du nuage. Par ehaggts de référentiels successifs,
nous pouvons déterminer le gain ou la perte d’énergie de patticule. Nous avons :

E} = yEi(1 - B cosor) (1.2)
E, = yE4(1+ B COSt,) (1.3)

La diffusion étant élastique dans le référentiel du nuage, nouspsécrireE] = E), ainsi
on obtient I'énergie en sortie du nuage en fonction de I'gieezn entrée :

E, = y?E1(1 - B cosh)(1 + B costs) (1.4)

Avecf = Vuae/C, v* = 1/(1 - %) et ol les particules sont supposées relativistesd).
La variation relative d’énergie s’écrit alors :
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AE  B(cosd, — cosdy) + f%(1 — cosh; cosd,)
E 1- 2

D’aprés cette équation, la particule peut aussi bien gaguerperdre de I'énergie si la
collision est frontale ou fuyante.

Afin de déterminer la variation moyenne d’énergie d’uneetgarticule lors d'un grand
nombre de dfusions sur des nuages magnétiques, il convient de faire y@mne sur tous les
angles d’entrée et de sortie possibles. La probabilitéaif¥awne collision frontale entre une
particule et un nuage est proportionnelle-aV cosf; ouv est la vitesse de la particule, ainsi :

(1.5)

1V 1
SO) = —-— =~ ——= 1.6
(Cosby) = —z— = —=f (1.6)
Par hypothese, la direction de la particule est isotropisées le nuage et I'angle de sortie

est quelconque, on a alors :

(coshs,) =0 a.7)

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

2
<A—EE> = g% - 25 (1.8)
_IB 3

Les collisions frontales étant plus probables que lessioiis fuyantes, les particules sont
donc, en moyenne, accélérées d'un fac@}ra chaque collision. On parle d’accélération de
Fermi du second ordre. De fait, ce type d’accélération mjestpeu #&icace, il peut étre amélioré
si, au lieu d’interagir avec des nuages magnétiques, l¢Epas sont accélérées paffdsion
sur des perturbations magnétiques telles que les ondetvéiAICes ondes possédent des vi-
tesses plus grandes que les nuages et la distance entreadgresalifuseurs est plus faible.
Il n’en demeure pas moins que ce processus est proportiaieil est donc intrinséquement
peu dficace. Toutefois, I'idée de rebond sur des perturbationsétagues sous-tend toutes les
théories plus élaborées.

Accélération de Fermi du premier ordre

Le mécanisme d’accélération de Fermi du premier ordre neldesprincipe de réflexion sur
des inhomogénéités magnétiques, présenté précédemnaatemconsidérant que les parti-
cules chargées ne subissent que des collisions fron%‘(@). Dans ce cas, les parti-
cules sont accélérées a chaque collision. En outre, si groseue les particules en amont du
choc sont isotropisées, on a :

2

(cosH,) = —:—)’ (19)
2

(coshy) = +§ (1.10)

Le gain moyen d’énergie vaut alors (en reprenant I'équdfidh:

AE 3B+ 5B 4
(5= 3'81_—;2 = 2f (1.11)
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Ainsi, le gain moyen en énergie est cette fois proportioapatt donc bien plusfécace que
pour I'accélération de Fermi du second ordre. On parle deamsgme d’accélération de Fermi
du premier ordre.

Spectre des particules accélérées

Le grand succes des processus de Fermi, présentés précédiemshde prédire un spectre
des particules accélérées en loi de puissance.

Si on noter,. le temps caractéristique d’accélération, correspondamt tauxdE/dt =
E/7acc, l€S particules peuvent également s'échapper du systéateuavtemps caractéristique
Tech COrrespondant a un tad/ot = N/t L'équation d’évolution de la densité de particules
N(E, t) accélérées peut s’écrire :

ON o0 ((dE oN
—+—|l—] N|=Qni—-|— 1.12
ot OE (( dt )acc ) Qnj ( ot )ech (1.12)
ou Qj,; est le terme de source. Si on supp@kg = 6(E — Ep), alors, pour des énergies
supérieures &g et en régime stationnaire, on obtient la relation :

0 E _ N(E)
B_E (Tacc(E) N(E)) B _Tech(E) (1.13)

Si on note le temps entre deux accélérations succedssgjyealors dans le cadre des pro-
cessus d’accélération de Fermi les temps caractéristijaesélération sont indépendants de
I'énergie :Tacc = %,8 X t,c (accelération du premier ordre) &t = %,82 X te,c (accélération du
second ordre). On a ainsi :

G_E - (AE) — E (1.14)
ot teyc Tace '

Si le temps d’échappement est également indépendant) élpuation[T. TP peut s’écrire :

ON N Tace
- = —— 1+ = 1.15
(9E E ( Tech ( )
Cette équation a pour solution une loi de puissance :
N(E) o EP avecp = 1+ -2 (1.16)

Tech
Les mécanismes d’accélération de Fermi sont donc capablgsoduire des spectres en loi
de puissance et le mécanisme de Fermi du premier ordre egéégaement ficace.
Voyons maintenant comment il peut étre a I'oeuvre dans tes aistrophysiques.

1.3.2.2 Accélération par ondes de choc flusives

Le mécanisme de Fermi du premier ordre suppose que lesyasti@ncontrent un “mur”
magnétique. De telles situations soffeetivement présentes dans les sources astrophysiques,
on parle d’'ondes de choc. Ces ondes sont caractériséesegdisgontinuité de grandeurs phy-
sigues telles que la denspéu la vitesse qu’elles créent au sein des plasmas astrophysiques.
De part et d’autre du choc, on trouvertglieu en amon{ou milieu calmé@ par lequel le choc
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n'est pas encore passé emntdieu en aval(ou milieu choqué a travers lequel le choc est déja
passé (voir figurel8).

choc choc choc
amont aval amont aval amont aval
- o o —
- o o — :
v, vV, = vs/r
- o o —
v =0 V,=U +V, U = v u2:ul/r v'1=—v2 v =0
‘ = (1-1/nv, bos =-v/r =-(1-1/nv :
u, = 0
Référentiel amont Référentiel du choc Référentiel aval

Fic. 1.8 —Schéma d’un choc a I'origine de I'accélération de particithargées. Depuis chaque
milieu, le milieu de l'autre coté du choc semble se rapprachAesi, les particules ne su-
bissent que des collisions frontales et I'accélérationtp@re gficace. Cette figure est adaptée
delFerrand (2007).

Le mécanisme d’accélération par ondes de ch@iaglves est un mécanisme de Fermi du
premier ordre enrichi par la présence d’ondes de champsétiggas, comme les ondes d’Alf-
vén, qui permettent le couplage entre les particules et &@mene macroscopique qu’est
I'onde de choc.

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

Mo, yMov,
- gB B
ol v, est la vitesse transverse des particules par rapport aneslige chamB, my est la

masse de la particule au repogjesta charge.

Le couplage entre 'onde magnétique et la particule estmaidbrsque sa longueur d’onde
est du méme ordre de grandeur que le rayon de Larmor de lawartSir, > A, la particule
est peu sensible aux perturbations créées par I'onde dtseasible qu’au champ magnétique
moyen. De méme, si. < 4, la particule suit les lignes de champs. Par contre, st 4, la
particule entre en résonance avec la perturbation et suig ahe marche aléatoire caractérisée
par le libre parcours moyen suivant, avant d’étre réffadée :

re

(1.17)

5B\ ?
Mpm = L[ — 1.18
Ipm L( B )/1~r|_ ( )
ouéB est la perturbation magnétique.

Le codficient de dffusion qui caractérise cette marche aléatoire s’écrit :

1
D = érlpmv (119)

On peut prendre iai = ¢. Dans un plasma tel que celui considéré ici, les déviatiogsi-a
laires sont liées aux irrégularités magnétiques. Des lerhre parcours moyen est toujours
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supérieur au rayon de Larmor et on peut définir un faciewrl, tel queD = nr c/3. La “dif-
fusion de Bohm?”, pour laquelle le confinement des particaksnaximum, correspond au cas
limite n = 1. Le libre parcours moyen des particules est alors équitvale rayon de Larmor.
Le codficient de dffusion, dans cette limite, et pour des particules relaggigbeut s’écrire de

la maniére suivante (Parizot et collab., 2006) :

Dgonr(E) = %rL(E)c ~ (3x 10%P*cn? s 1)z (%C;EGV) (1.20)

Relations de passage de Rankine-Hugoniot

On peut mesurer la force d’'un choc par son nombre de Mach ¢ue eapport entre la
vitesse du choc et la vitesse locale du sbhnb. = vehoc/Uson). LES relations de passage de
Rankine-Hugoniot pour un choc plan permettent de trouverddations entre les grandeurs
physiques de part et d’autre du choc. En notate codficient adiabatique du milidwetr =
Vamont/ Vaval = Pamont Paval €taNt le facteur de compression du choc, on obtient :

po O DM, (1.21)
(y-1)M2 _ +2

choc

Ce facteur tend ver;é,f—i lorsque le nombre de Mach du choc croit. Lorsque le choc est fo
il vaut ~ 4 pour un gaz monoatomique.

Accélération des particules

Lors de la propagation d’'une onde de choc dans un plasmayehadieu voit le milieu
opposé s’approcher dans sa direction avec une méme vitesse :

r-1
r
Une fois que la particule a traversé la discontinuité, edlerétrodiftusée en amont par les
perturbations magnétiques et sa direction d’entrée dacisde est aléatoire. Cela constitue un
cycle amonfavajamont. A chaque cycle, la particule passe deux fois par Eodiguité et le
gain d’énergie moyen par passage est le suivant :

AV =

3
Uchoc (= Zvchoc pourr = 4) (1.22)

AE . 4AV  4r —luvchoe , 3
<E>_3c =37 ¢ (=B pourr = 4) (1.23)
On retrouve bien un gain d’énergie gret I'énergie d’'une particule au bout de n cycles est
alors (pour une énergie initiak&) :

4r —1v
E, = (1+ a)"Ey aveca = 3 Cgoc

Le cycle décrit ci-dessus se reproduit tant que la partioale’échappe pas de la zone du
choc. Si on noté, la probabilité pour une particule de quitter la zone d’aéxdion, aprés
cycles, il resteN, = No(1— Pec)" particules. On peut montrer que la probabilité d’échappgme
peut s’écrire Pech = 4vchod/IC

(1.24)

Ly = 5/3 pour un gaz parfait monoatomique.
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En identifiantn entre I'équation donnant le nombre de particules qu’ileegirés cycles
et I’équ'atiprDZZM, ona= '&%ﬁﬁ‘;’ Le nombre de particules ayant une énergie supérielire a
peut s’écrire :

E-p
NG E) = No— (1.25)
Eo

log(1-Pec) Pech _ 3

Ol:lp,=.— log(l+a) ~— o a ) L
En dérivant cette expression, on obtient le spectiémintiel :
N(E) = (T 1)N° E\ (1.26)
- Eo \ Eo '

avecl = p+1= 12
Le spectre obtenu est donc une loi de puissance qui ne dépemtiligapport de compression
du choc. Si le choc considéré est fort, non-relativiste asda gaz monoatomique, ce qui est
majoritairement le cas pour les chocs astrophysiquess akest trés proche de 4 et on obtient

un indice spectrat 2. Il est a noter qu’il s’agit ici du spectre a la source.

Le temps caractéristique d’accélération par onde de chusdie est donné pa@ry,

3r (rDaU + Dam) (1.27)

tacc = X

_ 2
r-1 Uchoc
ou Dama, SONt respectivement les déeients de difusion dans les milieux en amont et en

aval du choc. Suivant Berezhko et collab. (2002), les chamggnétiques en amont et en aval

sont liés par la relation :
1+ 2r2
B ~ 4/ +3 Bar (1.28)

Le spectre des rayons cosmiques #&&tcé par lesféets de propagation, notamment la spal-
lation, les pertes d’énergie ou encore I'échappement dalaxi. Ainsi, le spectre des rayons
cosmiques détectés sur Terre n'est pas celui a la sourced @b rayons cosmiques apres pro-
pagation peut s’exprimer comme le spectre a la source pémiérle temps d’échappement :
#(E) o« Q(E) X tech o« ETT/E?, avecr l'indice spectral a la source. Le parameéfrest estimé
entres ~ 0.3 - 0.7, ce qui conduit a un indice spectral pour les rayons cosesigétectés sur
Terre del't ~ 2.3 - 2.7, en relativement bon accord avec ce qui est observé.

Effets de propagation

Effets non-linéaires

Les modeéles présentés précédemment ne sont valables cgiBagigmoximation dite de la
“particule-test” pour laquelle les particules accélémest pas d’influence sur la dynamique du
choc. Les modeles théoriques les plus récents prévoiernequeopriétés du choc sont modi-
fiées par larétroaction des rayons cosmiques conduisastdels non Iinéairemml,
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2000; Malkov et O'C Drury, 2001; Bell, 2004; ZirakashviliBtuskin/ 2008, par exemple). Ces
effets ne sont, dans la pratique, pas négligeables et contdaig@pparition d’un précurseur
du choc qui tend a rendre la discontinuité moins abrupteappart de compression au niveau
du choc est alors moins important et les particules de plssebénergie sont accélérées moins
efficacement. La forme du spectre source prédite a alors une fooncave.

D’autre part, I'accélérationfcace de rayons cosmiques au choc a péiet de générer des
ondes d’Alfvén de grande amplitude pouvant conduire a up@itante amplification du champ
magnétique ambiant (Lucek et Bell, 2000). Le champ maguétigsultant peut alors atteindre
des valeurs aussi grandes quelmG alors que le champ magnétique moyen dans le milieu
interstellaire est de I'ordre de 3uG. Cette amplification a pourtfet de diminuer la valeur
du codficient de dffusion proche de la valeur dans la limite de Bohm et par suitenldre la
rétrodifusion plus probable et donc I'accélération pléiscace.
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2.1 Présentation

On appelle rayong les photons d’énergie supérieure 400 keV. La borne supérieure pour
cette partie du spectre électromagnétique est mal détéenginpeut étre fixée aux photons de
plus haute énergie actuellement détectés autourt@) TeV. S’étendant sur pres de neuf ordres
de grandeur en énergie, ce domaine couvre une large fratitispectre électromagnétique (voir
figure[21) ; presque autant que le reste du spectre éleajrattique, des ondes radios aux X
durs. L'astronomie, dans cette gamme en énergie, est @ipsiée astronomig.

La majeure partie du spectre électromagnétique est domparéges émissions thermiques
provenant d’objets de températures comprises entre ceeltpgrés kelvin et quelques millions
de degrés. La puissance totale dissipée par émission tezrétant proportionnelle a la puis-
sance quatrieme de la température et a la surface totalelget|’a émission totale identique,

19
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une augmentation d’un facteur 10 de la température doitcdin&rebalancée par une diminu-
tion d’'un facteur 100 du rayon de I'objet. De ce fait, les ¢bjes plus chauds de I'Univers
sont aussi les plus petits : étoiles a neutrons, environneimemédiat de trous noirs. .. Cette
propriété rend impossible I'existence d’émissions thguas dans le domaine gamma, tant les
températures requises seraient élevées et donc la tasliebjiets microscopique (un objet de la
taille d'un nanometre émettrait alors autant d’énergielgmleil). Par conséquent, le domaine
y est le domaine des émissions non-thermiques.

eV : , lﬂl—i 1|:|I—:‘. 1{]:—'! lq—l ll:I]I'.I llIJI l{l}_’ lflj:i 1[]1 1(:}'1

Hz - 1(_'?“':- 1ql| 1[?'2 ]_['_?IR lql-l. 1{'1.'- 1{_?“'. lqu lqlﬂ lff'n

i

m mm jam nm

4 i i i i i i

Radio Millimétnque| Infra-rouge Op) Ultra-vt. Rayons X

':V : 1{}11‘ l[l':l? lfjﬁ lﬂ!l 1{':'1{! lql | -“:r]'_‘ 1q|!-1 lql-t 1q15

MeV | GV TeV PeV
v SATELLITES GAMMA DETECTEURS AU 50L
Basses énmgics‘.i Hautes énergics Trés hautes énergics

Fic. 2.1 —Spectre électromagnétique des ondes radios aux rayons

Il a fallu attendre les années 1970 et le développement tmitpees de détection perfor-
mantes - souvent issues de la physique des particules - powgevdévelopper I'astronomie
Plusieurs facteurs ont retardé 'avenement de cette beasheliiastronomie.

Tout d’abord, I'atmospheére est totalement opaque au rayoeisla détection directe de
tels photons ne peut se faire que par satellites. Par ai|lewx énergies considérées ici, les
longueurs d’onde des photons sont plus petites que lesadesanteratomiques, rendant leur
focalisation impossible.

La large gamme en énergie de I'astronomiee permet pas d’en étudier toute I'étendue avec
les mémes techniques. On peut donc diviser le domaeéretrois sous-domaines correspondant
aux diférentes techniques de détection.

En dessous de 30 MeV, on parle de “basses énergies”. En dessous du MeV,téz-dé
tion repose sur I'ffet photoélectrique. La focalisation des photons n’étauns plossible au-
dela de la dizaine de keV, la reconstruction de leur directie fait en utilisant la technique
des masques codés, utilisée notamment par le détecteurlBt®d du satellite INTEGRAL
(Ubertini et collab.| 2003; Winkler et collak.. 2003). Pdes photons jusqua 30 MeV, la
détection peut st@ectuer par et Compton.

Entre~ 30 MeV et~ 100 GeV, on parle de “hautes énergies” (HE) ou de “domaineaeli’'G
Dans cette gamme en énergie, la détection repose sur larsamveles photons en une paire
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électron-positron qui est alors le processus dominantphescules secondaires sont observées
dans un trajectographe et un calorimetre qui permettergrdemter a la direction et a I'énergie
du photon incident.

Au dela de~ 100 GeV, on parle de “trés hautes énergies” (THE) ou encorglamaine
du TeV”. Dans cette gamme, les spectres du rayonnegnpativent en général étre décrits par
des lois de puissancdl,/dE o« E™") dont I'indice diférentiel varie entr& ~ 2.0 etI" ~ 4.0.

En raison de la décroissance rapide du flux en fonction deigga, 'utilisation de satellites
est impossible, les surfaces de collection qu’il est raisfsement envisageable d’envoyer en
orbite étant trop faibles. Dés lors, il est nécessair@eduer une détection indirecte a partir du
sol en tirant parti des gerbes de particules créées patdesqu’ils pénetrent dans I'atmosphére.
Celle-ci fait alors partie intégrante du détecteur et ais@é comme calorimetre.

Ces techniques doivent permettre de déterminer les olidesvsuivantes afin de parvenir a
caractériser les sources :

— I'énergie des photong, permettant de construire des spectres et ainsi de comtedies

processus a l'oeuvre,

— la direction des photons, qui permet d’identifier les sesingar comparaison aux obser-

vations a d’autres longueurs d’onde et d’étudier leur molqiie.

2.2 Liens entre astronomiey et rayonnement cosmique

Les rayons cosmiques étant des particules chargées, ildé&ans lors de leur propagation
par les champs magnétiques qui baignent le milieu intéagtl Au moment de leur détection
sur Terre, I'information sur leur origine est donc perdueul®nons que, pour les rayons cos-
miques d’origine extragalactique dont I'énergie est sigpige a la cheville, le flux est trop faible
pour en étudier les sources, méme s'ils se propagent quaisemédigne droite sur quelques mé-
gaparsecs.

Pour étudier les sources du rayonnement cosmique, il est décessaire de passer par
d’autres voies que celle de I'étude directe. Il faut trouvautres messagers qui se dirigent en
ligne droite depuis la source. lls doivent par conséquest @utres. Ces messagers sont les
photonsy et les neutrinos. Les processus présentés dans ce chapitax qui permettent de
produire de tels messagers a partir des particules chaagéékerées.

On distingue deux types de processus : les processus lgpesiqui font intervenir des lep-
tons (électrons, positrons), et les processus hadroniqui®nt intervenir des hadrons (protons
et noyaux plus lourds). Notons d’ores et déja que les prasdsptoniques peuvent également
s’appliquer pour les hadrons mais qu'ils ne sont généraiépes dominants.

Le rayonnement cosmique est principalement composé demaf~ 99%). Pour en re-
véler les accélérateurs il faut a la fois étre capable dtilenles sources potentielles et de
mettre en évidence que des processus hadroniques sontvréakans ces sources. Le neutrino
est le messager idéal pour identifier ces processus car iuiegre produit que par ceux-ci.
Toutefois, ces particules n’interagissent avec la matjgeepar interaction faible. Elles sont de
ce fait extrémement diciles a détecter. La détection de neutrinos cosmiques itomstinsi
un véritable défi pour les expérimentateurs. Au regard dpéreences actuelles comme AN-
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TARES (par exemplel: Brunner et ANTARES Collabordtion, 2041 IceCube (par exemple :
/Abbasi et collab.

|_2009), pour détecter de tels événemkfardra certainement des volumes
de détection de I'ordre de la dizaine kie® voire plus.

Les photongy quant a eux sont bien plus faciles a détecter, ce sont en eslendssagers
de choix. Cependant, si I'on veut déterminer les sourcesigionmement cosmique, il faut étre
capable de discriminer entre processus leptoniques ebhigdes.

2.3 Les processus de production de photonsde tres haute
énergie

Les processus de production présentés dans cette secatinatfgnt de mettre en évidence
I'accélération de particules chargées au voisinage deseauSoulignons que les photons pro-
duits emportent de I'énergie et peuvent également limaecglération.

2.3.1 Processus leptoniques

Processus Compton Inverse

Le processus de filusion Compton inverse a lieu lorsqu’'un photon de basse indrg
rayonnement ambiantfilise sur un électron de trés haute énergie. Le phoftuséipeut ainsi
acquérir une fraction importante de I'énergie de I'électrib s’agit d’'un des processus domi-
nants responsable de la production de photodans les sources astrophysiques, notamment
car le fond difus cosmologique est présent partout dans I'univers et itinsi une importante
population de photons cibles. La population de photongsipkut également étre fournie par
une étoile proche de I'accélérateur comme dans les systaimaases (voir section 3.71.4).

On peut distinguer deux régimes pour ce processus :

— Lorsque I'énergie du photon dans le référentiel du cerdmaassé , est telle quée,, <
2mec?, aveam la masse de I'électron : ce régime est appelé régime de Thordéoergie
caractéristique du photonftlisé est de I'ordre dEynt ~ Y?Epn;. Elle dépend a la fois de
I'énergie du photon incident et de I'énergie de I'électrba.puissance rayonnée par un

électron dans un champ de photons isotropes est (Blumesitaiuld 0):

4
P|C ~ :—)’C')/ZO-TUph (21)
ouUp, estla densité d’energie des photons ciblesegst la sectionficace de Thomson,
valant :
8
o = grz — 6.653x 102 m? (2.2)

avecr, = €/4ne;meC? le rayon classique de I'électron.

— Lorsque I'énergie du photon dans le référentiel du centrendsse esEp, > 2mec?,
il s’agit du régime relativiste. La sectiortfieace d’interaction est la sectioffieace de
Klein-Nishina, dont la sectionfiicace de Thomson est une bonne approximation a faible
transfert d’énergie (voir figuled.2). La sectioffieace de Klein-Nishina s’exprime de la
maniere suivantmhM) :
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Fic. 2.2 —La section gicace de Klein-Nishina intégrée sur tous les angles d’inoideest
tracée en fonction de I'énergie du photon incident dans férentiel de I'électron. La ligne

noire donne la sectionfgcace de Thomson, limite asymptotique a bas transfert declkiose
efficace de Klein Nishina.

1 2€+1
OKN :ﬂrgz {|:1- (662 )

In(2e + 1) + % + g - 2(26—14_1)2} (2.3)

ol e = hw/(Mc?). Cette section fiicace décroit lorsque I'énergie du photon dans le
référentiel de I'électron augmente (voir figlrel2.2).

Pour un électron d’énergig. et un champ de photons de densité d’éneldjig, le temps
caractéristique de fiusion Compton inverse vaut :

1eVcms 1GeV

Enfin, en raison de la diminution de la sectioffiGace a haute énergie, I'énergie maxi-
male des photons filusés est limitée et le spectre est alors d’autant plus moliénexgie des
photons est grande. Ainsi, pour une population d’électpmssédant un spectre en loi de puis-
sance d’indice spectrg, le spectre du rayonnement Compton inverse est égalemembiohe
puissance d’indice + 1)/2 dans le régime de Thomson et d’indiper 1 dans le régime de

Klein-Nishina (Blumenthal et Gould, 1970).

-1 _
tic z3><108( Ypn ) ( Ee ) ' ans (2.4)

Rayonnement synchrotron

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

Lorsqu’une particule chargée de masset de charge se propage avec une vitesse ¢
et une énergigmc dans un champ magnétiqie elle subit la force de Lorentz et suit une
trajectoire hélicoidale autour des lignes de champ :

%(}/mﬁ’) _ %a/\ B (2.5)
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La vitesse angulaire de la particule est aloys= B "également appelée “pulsation de gira-
tion”. Ces particules perdent alors de I'énergie par I'&iois de photons a la méme pulsation
dans le cas non relativiste. Dans la limite relativiste,daetons émis ont une pulsation pro-
portionnelle &° x w,. Si le vecteur vitesse de la particule forme un angtevec la direction
du champ magnétique, alors le spectre de puissance émis @goinnement synchrotron d’un
électron est le suivarm 04) :

\/§e385ina2 ©

P(w) =
(w) 8m2eMC  w¢

dsKs/3(£) (2.6)

w/we

ou Ksg,3 est la fonction de Bessel modifiée d’ordré8%etw,. est la pulsation critique définie
comme suit :

. _ 3eBy?
c= 2me

. 3 5.
sina = 573 sina X w, (2.7)
Ce qui correspond a une énergie caractéristique :

E ~007( Ee )2 B \sinaev (2.8)
¢ =N 1Tev) \106)M '

Le maximum d’émission du spectre synchrotron étant proehta gulsation critique (la
distribution de I'équatiol 216 est piquée paur= w.), celui-ci se situe a une énergie proche
de I'énergie caractéristique. et plus précisémeni.x ~ 0.29x w.. L'énergie correspondant a
I’émission maximale par processus synchrotron peut s&cri

Emax ~ 0.45%72 sina ~ 5 x 1071?By? keV (2.9)

On en déduit que pour produire un photon de 1 keV dans un chaagpétique de nG,
il faut un électron de- 100 TeV. Les électrons de haute énergie peuvent ainsi étdééétde
la radio aux rayons X. Les observations dans ces domainesndedurs d’onde permettent
par exemple de contraindre les intensités des champs nigggebu la densité des électrons
accélérés. Toutefois, I'émission d’'un photprau TeV nécessiterait des électrons de plus de
10 EeV, ce qui est peu probable étant donné le temps casditiéa de perte d’énergie par ce
processus.

En dfet, le temps caractéristique de refroidissement par ragmment synchrotron pour un
électron d’énergi€, plongé dans un champ magnétiddigaut :

tyne ~ 13X 1010( Ee )_1( B ) " ans (2.10)
e 1GeV/ \1uG

Ainsi, des électrons de 10 EeV possedent un temps cardicpéeisie refroidissement de2
jours dans un champ magnétique~dé uG.

Enfin, on peut montrer que pour une population d’électrorss@dant un spectre en loi de
puissance d’indice spectrp] le spectre du rayonnement synchrotron est également ude lo

puissance d’indice{— 1)/2 (Blumenthal et Gould, 1970).
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Rayonnement de freinage

Le rayonnement de freinage, également appelé Bremssigghée manifeste lorsqu’une
particule chargée interagit avec le champ coulombien daumadu d’'un noyau. En pratique,
ce processus concerne principalement les électrons etsperdvéler trés ficace. L'éner-
gie du photon émis peut erfet étre du méme ordre de grandeur que celle de I'électron. Le
Bremsstrahlung dépend du degré d’ionisation de la matievensée. Le cortege électronique
écrante la charge du noyau et I'interaction est motfisace. Pour un gaz completement ionise,
I’écrantage est faible. Si le gaz est composé\despéces d’ions de densit¢ et de charge

Z, Ia pwssance totale émise dans ce régime par une partiérerdieE peut alors s’écrire

1 1979) :

e

Porem = —————
P 16ndemect

Z NZ(z + 1)E [m(zy) - %] (2.11)

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

e® 183) 1
PbrEm = m Z n|Z (Z + 1)E |:|Og( 1/3] é] (212)

Le temps caractéristique de perte d’énergie pour un milgeure de densité s’écrit :

1
torem = 4 X 107( ) ans (2.13)

n

1cms
Enfin, pour une population d’électrons possédant un spectiei de puissance d’indice

Sﬁ]ﬁf’ le spectre du rayonnement de freinage est également ute paiissance d’'indicp

[2004).

2.3.2 Processus hadronique : Désintégration des pions nees

Les protons de haute énergie peuvent créer des pidres £*) par difusion inélastique sur
des protons ou des noyaux du milieu ambiant, on parle de gsaséhadronique.

p+p— ., at (2.14)

Les #° ainsi créés ont un temps de vie tje ~ 8,4 x 10717 s. lls se désintégrent quasi
instantanément en deux photan&vec 99% de probabilité de produire yet 1% de produire
un électron et un positron). L'énergie deslans le référentiel du pion est @ = m,c?/2 ~
70 MeV.

Au dela de 1 GeV, la sectionfficace de production dg par interaction proton-proton
est a peu prés constante ; ainsi I'énergie moyenne empoatée lds pions neutres lors de
I'interaction vaut en moyenne, ~ 17%. Les photons emportent la moitié de I'énergie de
masse du pion neutre. Pour un proton d’énekgjgles photons ont alors une énergie moyenne
< E, >= 0.085x E,. Pour tenir compte du fait que la matiére interstellairestpas uniqguement
composée de protons mais également d’éléments plus laurdiscteur correctif est appliqué a
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la section &icace@@& a estimé ce facteur & 45 en considérant les abondances
des diférents éléments dans la Galaxie.

Le spectre des photons produit par ces interactions a uceisgiectral identique a celui de la
population de protons initiale, avec un maximum a la moigd'énergie de masse des pions (
70 MeV). La détermination de ce spectre repose sur des dionsdbasées sur des experiences
en laboratoire. En se basant sur le code SIBYILL (Fletcheolsts,|1994)| Kelner et collab.

) ont dérivé les expressions permettant de déterrarilerx de rayons produit par une
population de protons dont le spectre &gE,) :

1
: d
¢,(E,) = anfo mg_e:)(Ey/x)Jp(Ey/x)Fy(x, Ey/x)7X (2.15)

oux = E,/E,, ny représente la densité ambiante d’hydrogéﬁgf;(Ey/x) est la section
efficace inélastique de l'interaction proton-proton et la tancF,(x, E,/X), dont la paramé-
trisation est explicitée par Kelner et collab. (2006), ésente le nombre de photons émis par
interaction d’un proton possédant une énekgjeivec un proton du milieu interstellaire.

Les pions chargés produits lors de ces interactions coawliésla production de muons qui
se désintegrent par la suite en électrons, positrons etimesit

s ut v etn - u 4y, (2.16)

= e +vetv, ety - € +vetv, (2.17)

Ces réactions créent donc des neutrinos dont la distribgj@ctrale est en général trés
proche de celle degproduits par les®.

Le rayonnement cosmique étant composés a 99% de hadromsplEssus hadroniques
sont les processus clés pour sonder I'accélération deagsag@smiques.

2.3.3 Processus exotique : Annihilation de particules de ntigre noire

Un autre processus pourrait également produire des phetdhs’agit de I'annihilation
de particules de matiere noire. La matiére baryonique nstitoa que 171% de la matiére
présente dans I'Univers (Kilbinger et collab., 2009). Oni@alors de matiére noire pour les
82.9% restants. Les particules de matiére noire sont souveitiugtes a des particules inter-
agissant tres faiblement avec la matiére ordinaire. El@gedt étre massives pour pouvoir
en expliquer les féets. On parle alors de “particules massives interagissapiefnent” : les
WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles). Les modsigsersymétriques de la physique
des particules fournissent un tres bon candidat pour laéneatioire, il s’agit de la particule la
plus légere de ces modeles : le neutralino.

L'annihilation de deux neutralinos (notgk ou plus généralement de deux WIMPS, pourrait
produire des photongconduisant a des signatures spectrales tres particulieres

— Lors de l'annihilation, les processus d’hadronisatios gearks ménent a la production

d’un continuum de photonsjusqu’a I'énergie du neutralino.

— Les processus du typer — yy etyy — yZ conduisent a la production d’'une raie a la

masse du neutralino.
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Ce processus d’annihilation se produit préférentiellentgeou la densité attendue de ma-
tiere noire est importante (la probabilité d’interactiat proportionnelle a la densité au carré).
Les directions d’observation privilégiées sont alors gipalement le centre de notre Galaxie
ou le centre des galaxies satellites particulieres quelesigialaxies naines sphéroides.

2.3.4 Absorption de photons par création de paires

Contrairement aux processus évoqués précédemment, kspuscprésenté ici ne mene pas
a la production des photonamais a leur absorption. Un photon de haute énergie peuagiter
avec un photon de plus basse énergie pour produire une padteo@-positron. La condition
nécessaire a la production d’'une telle paire étant que iigmalisponible dans le centre de
masse soit supérieure a I'énergie de masse de la pairecélguisitron.

Si on posey/scomme étant I'énergie disponible dans le centre de masss alle s’exprime
ainsi, en fonction des énergies des deux phoes$e et en fonction de I'anglé entre leurs
directions :

s= 2Ee¢(1 - co9) (2.18)
Pour que la création de paires soit possible, il faut que :

Vs> 2mc? (2.19)
oum, est la masse de I'électron.

La section @icace de production de paires peut s’exprimer (Gould et Sehfd96[7) :

1 _ _ g (LA
0_8(1 ,32)[2,3(,32 2)+ (3 ,B)In(l_ﬁ) barn (2.20)
Avec .
2I'T'IgC4 2
'8:(1_ Ee(l—cos9)) (2.21)

Notons que la sectionflicace de création de paires présente un maximum juste ausdessu
du seuil.

Les photongy au TeV sont ainsi principalement absorbés par les photoinéfarouge
proche. Des lors, ce mécanisnfieate principalement les spectres des sources extraggiesti
comme les blazars dont I'émission au TeV peut étre fortemesdrbée par le fondfiius infra-
rouge (voir sectio-3.211). On peut également retrouveype de processus a I'oeuvre au sein
de systémes binaires ou les photgré&nis au TeV a proximité de I'objet compact sont absorbés
par le champ de photons dense de I'étoile compagnon (vdiosé€E1.3).

2.4 Les détecteurs de I'astronomie

2.4.1 Détecteurs spatiaux

L’'astronomiey a connu ses premiers résultats grace au satellite OSKr3 Qrbiting So-
lar Observatory lancé en 1967 (Clark et collah., 1968). En 1972 est lancétielite SAS-I|
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Fic. 2.3 —Schéma du satellit€ompton Gamma-Ray Observatalydes quatre instruments a
son bord. La description de cegf@rents instruments se trouve dans le texte.

(Small Astronomy Satelliyeui détecte pour la premiere fois I'émissigrde trois pulsars : le
Crabe, Vela et Geminga (Fichtel et collab., 1975). Lancé ®fb1le satellite COS-B marque
une étape supplémentaire dans la révélation du ciel auxjiésezxtrémes, il opere jusqu’en

1982 et détecte 25 sources (Bennett et collab.,|1974).

En 1991, la navette spatiale Atlantis lance le satellite OGRompton Gamma-Ray Obser-
vatory) équipé de quatre détecteursféients (voir figur€213) :

— BATSE @urst and Transient Source Experimghishman et collabl, 1985) dont I'objet
d’étude était les sursaugset dont la gamme en énergie s’étendait de 20 keV a 100 keV,

— OSSE QOriented Scintillation Spectrometer Experimghihnson et collah., 1989) opérait
dans la gamme 50 keV - 10 MeV et avait pour objectif I'étuderdéss de désintégration
des noyaux radioactifs dans les restes de supernovae,

— COMPTEL {maging COMPton TELescop&chanfelder et collabl, 1984) était dédié a
I'étude des sources de photonde basse énergie (1 MeV - 30 MeV),

— EGRET Energetic Gamma-Ray Experiment Telescdf@nbach et collabl, 1988) était
dédié quant a lui a I'étude des sources de haute énergie (30 8@ GeV).

L'apport de ce dernier détecteur fut considérable. Il pdana détecter 271 sources

(Hartman et collab.l_1999). Cependant 170 d’entre elleirétanon identifiées, soit parce

gu’elles ne présentaient pas de contreparties dans dsalaingueurs d’onde, soit parce que
la résolution angulaire (supérieure adu dessus de 1 GeV) ne permettait pas de discriminer
entre les diérentes contreparties possibles.

Le dernier né de ces satellites est Fermi. Il a été lancé leihl12008 et doit fonctionner
pendant 5 a 10 ans. Ce satellite comporte deux détecteBBNe(Gamma-ray Burst Monitqr
Lichti et collab. (2001)) et le LAT I(arge Area Telescop®twood et collab.[(2009)). Le GBM
est dédié a la détection et a I'étude des sursaudis que le LAT (voir figur€2Zl4) est un
télescope a création de paires pour lI'astronoyies hautes énergies : la gamme couverte par
ces détecteurs va de 20 MeV a 300 GeV. L'un des problémes majeurs d’'EGRET était la
diminution drastique de la surfacéfieace a haute énergie. Le LAT ne connait pas ce probléme.




2.4. LES DETECTEURS DE ASTRONOMIE 29

Trajectographe

Ty Incoming gumma ruy

- il

Bouclier -
Anti-Coincidence

- Calorimétre

l‘lf('rr '-I‘I-.'f"lﬂiﬂ'llh [lilil'

Fic. 2.4 —Schéma dlLarge Area Telescop& bord du satellite Fermi. Lorsqu’un photgnpé-
nétre dans le détecteur, il est converti en une paire éleepositron. La direction du photon
incident est reconstruite a partir de la trace laissée damsrhjectographe. L'énergie est re-
construite grace au calorimeétre électromagnétique. Leatd présente une coupe d’'une des 16
tours du LAT.

Les technologies et techniques utilisées pour les sateltiibnniers, tout comme celles uti-
lisées par leurs successeurs, sont tirées de la physiqueadesiles. Le LAT utilise un trajec-
tographe et un calorimetre électromagnétique pour reagrestia direction et I'énergie de la
particule incidente ainsi qu’'un bouclier anti-coincidermour la réjection des particules char-
gees.

Le trajectographeftectue la conversion du photon incident en une paire élegtositron
grace a des plans de tungsténe dont le numéro atomique glevé&4) permet une conversion
efficace. Entre ces couches sont intercalées des pistes densipermettant d’enregistrer le
passage de la paire afin de remonter a la direction du photoraipe. Cette technologie est
différente de celle qui était a I'oeuvre dans EGRET qui utilisaé chambre a étincelles remplie
de gaz.

Les particules chargées issues de la gerbe initiée dangjéetographe traversent ensuite
le calorimetre électromagnétique ou elles sont pour lagrtLgrrétées. Ce dernier est constitué
d’'un matériaux scintillant qui émet une quantité de lumgn@portionnelle a I'’énergie des par-
ticules qui le traversent. La détection et I'enregistretaiencette lumiéere de scintillation permet
de remonter a I'énergie du photon primaire. Cette détenioinae I'énergie peut toutefois étre
délicate dans certains cas. Hieg a basse énergie il est nécessaire de tenir compte degiéne
déposée dans le trajectographe tandis qu’a haute én@ggeibes ne sont plus contenues dans
le calorimeétre et I'énergie est estimée a partir des canatities morphologiques de la gerbe.

Enfin, le détecteur est entouré d’un bouclier d’anti-cairoice Anti-Coincidence Detector
ou ACD) qui a pour fonction de rejeter le bruit de fond, con®es grande majorité de par-
ticules chargées du rayonnement cosmique. Ce bouclieosstittié de tuiles de scintillateurs
plastiques empilées et de rubans scintillants dans lesdggeparticules chargées déposent de
I’énergie et sont ainsi reconnues comme telles. Ce disppsiimet d’obtenir un facteur de ré-
jection de 9997%. La structure de ce détecteur permet également feasiehir de I'défet de
“backsplash” di aux photons de plus haute énergie. Il sequeditet que les particules chargées
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| Mission || Année| Gamme en énergie Surface @icace ¢nv) |

OSO 3 | 1967 > 50 MeV 4
SAS-Il | 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

Tas. 2.1 —Tableau récapitulatif des principales expériences d@astmmiey en satellites.

de la gerbe initiée dans le trajectographe ne soient pastotat contenues dans le détecteur
et déposent également de I'énergie dans I'ACD. Gkt était responsable de la perte de sen-
sibilité au-dela du GeV pour EGRET. Le LAT ne connait pas ablgme car I’ACD parvient

a déterminer si la particule est entrante ou sortante, mognwhgrace a sa segmentation qui
permet une association avec les traces du trajectographe.

Le satellite AGILE Astro-Rivelatore Gamma a Immagini LEgggrancé un an auparavant,

en 2007, observe les photopentre 30 MeV et 50 Ge\_(Tavani et collab., 2009b). Il posséde
la méme technologie que le LAT de Fermi mais sa sensibilitéd@$ordre de celle EGRET

en raison d’'une surfacdieace plus faible et d’'un calorimétre plus mince.

Un comparatif des caractéristiques deSedents satellites dédiés a I'astronomipeut étre
trouvé dans le tabledu2.1.

Pour terminer ce bref tour d’horizon des détectewspatiaux, notons le lancement de AMS-
02 (Alpha Magnetic SpectrometeBarao (2004); Gentile (2007)) en mai 2011 par la navette
spatiale Endeavour et qui s’est amarré a la station spatiginationale. AMS-02 est principa-
lement dédié a I'étude du rayonnement cosmique mais il eseégent capable de détecter des
photonsy entre 10 et plus 300 GeV.

2.4.2 Deétecteurs au sol

En raison de la décroissance rapide du flux avec I'énergi&st pas possible de détecter les
photonsgy de tres haute énergie en satellite, la surface de collegétaoni trop faible (typiquement
1 n?). A titre d’exemple, pour pouvoir espérer détecter quedopieotonsy en une heure en
provenance de la nébuleuse du CrBz dessus de 1 TeV, il faut disposer d’'une surface de
collection de~ 10* m2.

Il est donc nécessaire de redescendre sur Terre. L'opazit@tchosphére empéche la dé-
tection directe des photonssur Terre mais elle fournit également le moyen de détectey ce
de facon indirecte. Comme dans les trajectographes dditestde photon interagit avec la
matiere de I'atmosphere et initie une gerbe de particulasgéles. Ces particules se déplacent
plus vite que la vitesse de la lumiére dans le milieu, il y asaéamission de lumiére Cherenkov.
Deux possibilités s'firent aux expérimentateurs pour remonter au photon primaiétecter

Il s’agit de la source stable la plus brillante du gidloir chapitrdE3.113). Cette source, visible depuis lesxdeu
hémispheres terrestres est qualifiée de chandelle stadedestronomiey.
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directement les particules de la gerbe ou détecter la len@i@erenkov. Cependant, cette tache
est rendue extrémement ardue par la présence des rayoriggesiont I'interaction avec I'at-
mospheére conduit aux mémeets (gerbes de particules et émission de lumiere Cherenkov)
Les rayons cosmiques constituent ainsi le bruit de fonccppal de ce type d’expérience.

2.4.2.1 Les gerbes atmosphériques
Les gerbes électromagnétiques

Lorsqu’un photony pénétre dans I'atmosphere, il initie une cascade de phtiquar le
processus de création de paires et celui de Bremsstrahlung.

Le passage d’uly dans le champ coulombien d’'un atome de I'atmosphére peulubena
la production d’une paire électron-positron. Ce phénongstelominant au-dela de30 GeV.
Les particules chargées ainsi créées perdent alors dediéngar Bremsstrahlung en émettant
desy secondaires. Le processus se répete en créant un nombméicidemqui croit de maniere
exponentielle jusqu’au maximum de développement de laegétb-dela de ce maximum, les
particules chargées ont une énergie telle que la perterdienee se fait plus par Bremsstrahlung
mais par ionisation. L'énergie critique en-deca de laguiels pertes par ionisation deviennent
dominantes vaukt. ~ 83 MeV dans l'air sec. Les particules chargées perdent kdor€nergie
trés rapidement et la cascade s’arréte.

Eq
X
E 0 )
2X,
Ey/4
33X,
o
Ey/8
4,

Fic. 2.5 —Modéle simple de développement d’'une gerbe électromagiecti

Les longueurs caractéristiques defféents processus en jeu peuvent étre quantifiées par
le grammage parcouru (exprimé ena@n2). Cette unité est utilisée afin de prendre en compte
la nature du milieu traverseé. Pour les pertes par Bremdstrgldans I'air, cette distance carac-
téristique, appelée longueur de radiation, va¥§ = 36.7 g- cm 2 et correspond a la distance
moyenne au bout de laquelle un électron perd1l/e ~ 68% de son énergie. Pour la création
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Fic. 2.6 —Nombre de particules en fonction du nombre de longueurs detian traver-
sées dans I'atmosphére pour des photprde djférentes énergies. Cette figure est tirée de

(Aharonian et collab., 2008a).

de paires électron-positron, la distance caractéristepielu méme ordre de grandeur et vaut
9/7X,. Latmosphére représente airsR8 longueurs de radiation.

En premiére approximation, il y a création d’'une paire é@eipositron a chaque longueur
de radiation et chaque particule de la paire récupére laéd#t’énergie de la particule initiale.
Le nombre de particules secondaires est alors proportiarigergie de la particule incidente
(voir figure[ZD). Le nombre de longueurs de radiation au Hoguel I'énergie des électrons ou
positrons atteint I'énergie critiqug. dépend donc de I'énergie du photon primaire (voir figure
[Z.8). Le maximum de développement de la gerbe se situe atilnealde~ 7 km pour uny de

20 TeV et~ 12 km pour uny de 20 GeVIl(Vélk et Bernlsht, 2009).

Les gerbes hadroniques

Les rayons cosmiques chargés produisent également dessderbqu’ils pénetrent dans
I'atmosphére.

Concernant les électrons cosmiques, les interactionswesget les mémes que pour les
photons et créent de la méme maniére des gerbes atmosm@séigatromagnétiques. Toute-
fois, lors de leur entrée dans I'atmosphére, ils perderiai@leur énergie par Bremsstrahlung
et émettent donc des photons Cherenkov en moyenne plus haut.

En revanche, les autres particules (les hadrons) initiesigérbes dites hadroniques qui se
distinguent des gerbes électromagnétiques par les pracadseuvre. Les hadrons entrent en
collision avec les noyaux présents dans I'atmosphere padgupe des fragments nucléaires
ainsi que des pionsi{,7*) et des kaonsK®,K*). Les kaons se désintégrent en pions et muons.
Les pions neutres se désintégrent en deux photons et ceesbds-gerbes électromagnétiques
tandis que les pions chargés se désintégrent principateanameutrinos et muons (voir figure
[27).

Contrairement aux photons la direction des particules lorsqu’elles entrent dansrta
sphere est isotrope. Cette propriété sera utilisée loranalyse pour discriminer entre photons
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Fic. 2.7 —Schéma des processus a I'ceuvre lors du développement e lgadronique.

et particules chargées.

Différences notables

Les rayons cosmiques dominent largement en nombre lesmhptyui initient des gerbes
dans I'atmospheére. A titre d’exemple, pour les sourceslleslpillantes au TeV, on peut espérer
détecter quelques photons par minute tandis que le nomhgerties initiées par des hadrons
dans la méme région du ciel et pour le méme intervalle de testgsutdt de I'ordre du millier.

Il est alors nécessaire de connaitre |dEdeénces majeures entre gerbes électromagnétiques et
gerbes hadroniques afin de parvenir a les discriminer lotg détection.

Les particules secondaires des gerbes électromagnépogsentent des distributions a sy-
métrie de révolution autour de la direction du photon inotdea présence de sous-gerbes avec
de grands moments transverses dans les gerbes hadromguend plus irrégulieres, et la sy-
métrie de révolution n’est pas respectée. Elles génératgdgnt un nombre variable de muons
qui parviennent, pour la plupart, jusqu’au sol. Ce$élences sont visibles sur la figlrel2.8.

2.4.2.2 Lumiére Cherenkov

Lorsqu’une particule chargée se déplace dans un milieadr@ue avec une vitesse supé-
rieure a celle de la lumiére dans ce milieux c/n, avec n l'indice de réfraction du milieu),
il se forme une onde de choc électromagnétique qui condiéndidsion de lumiere que I'on
appelle lumiére Cherenkov (voir figureR.9). Cette onde de ce matérialise ainsi en un céne
de lumiére émis vers I'avant et de demi-angle au sommet :
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Fic. 2.8 —Développement longitudinal simulé d’'une gerbe électramdtigue initiée par un
photony de 300 GeV (a gauche) et par un proton de 1 TeV (a droite). Pbaqae particule
primaire est représentée la trajectoire des particuleoseiaires des gerbes dans le plan (x,z).

Cette figure est tirée de (Aharonian et collab., 2008a).

o = sin™
o=z
oup =v/c.

La majeure partie des photons Cherenkov sont émis au niveanagdimum de développe-
ment de la gerbe. Ainsi, pour un maximum de gerbe a 10 km tlidki I'angle Cherenkov est
de 12 mrad (soit 6°, /Aharonian et collabl, 2008a) ce qui correspond & une iéelairée au
sol de~ 120 m de rayon. Le “flash” de lumiére Cherenkov est tres beef,atdre de~ 3 ns.
Par ailleurs, la lumiere émise par ce processus se conaarssle domaine ultra-violet - bleu
(1 ~ 300 - 600 nm).

Le nombre de photons Cherenkov émis par unité de longueunde &t par unité de lon-
gueur d’onde peut s’écrire :

(2.22)

d’N _ Sln2 Oc
dadx T
ou « est la constante de structure fine. Le nombre de photons koerest donc propor-
tionnel a la longueur de trace des particules chargéestte, longueur de trace est, en premiére
approximation, proportionnelle a I'énergie de la partcpitimaire. Il en découle que la quantité
de lumiére Cherenkov d’'une gerbe est directement proporéite a I'énergie de la particule
qui I'a initiée. Cette propriété permet la mesure directééleergie du photon incident a partir
de I'émission Cherenkov des gerbes.

(2.23)
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v>c/n

Emission
Cherenkov

Fic. 2.9 —Principe d’émission de la lumiere Cherenkov. Lorsqu’unéipale se déplace plus
vite que la lumiére dans le milieu, il se créé une onde de chetrémagnétique. Le schéma
présente cette onde pour une particule de vitesse déplacant dans un milieu d’indice n. La
vitesse de la lumiére dans le milieu est alofa.cLes cercles rouges représentent les fronts de
I'onde électromagnétique générés a intervalles de tengsliers par la particule.

La détection et la mesure de la lumiere Cherenkov peut toigtéfre &ectée par dférents
effets dus a l'atmosphere : par exemple l@diion de Mie sur des aérosols, |&dsion Rayleigh
sur les molécules ou encore I'absorption par I'ozone.

2.4.2.3 Détecteurs de lumiére Cherenkov

La lumiére Cherenkov produite par les gerbes dans I'atm@rgpbeut étre détectée au sol.
Les instruments utilisant cette technique ne peuvent iomeer que pendant les nuits sans lune
et sans nuages. De ce fait, le temps disponible d’observasb relativement faible avec un
cycle utile de~ 10% (soit~ 1000 heures par an). Deux types de détecteurs ont été dpeslop
les échantillonneurs spatio-temporels du front lumindugstélescopes imageurs de la gerbe.

Echantillonneurs

Ces détecteurs ont pour objectif de faire I'échantilloreagatio-temporel du front d’'onde
de la lumiére Cherenkov émis par une gerbe de particuless Pamut, un grand nombre de
détecteurs sont répartis sur une surface au moins aussdieggae la taille de la tache de lumiere
Cherenkov au sol. La reconstruction de la directioryguimaire est &ectuée par analyse des
temps d’arrivée et I'énergie est reconstruite a partir dgulantité de lumiére Cherenkov de la
gerbe. Cette méthode conduit a des seuils en énergie egtaivt bas et permet un recouvrement
des expériences en satellite et au sol. A titre d’exemm@gpErience CELESTab.,

), reconversion d’une centrale solaire en détectelundiére Cherenkov, fonctionnait dans
la gamme 30 - 300 GeV.

Les expériences pionniéres utilisant ce procédé étaie@ATS(Goret et collab.| 1993)

et Themistocle (THEMISTOCLE Collaboration et collab., #99Les expériences plus ré-

centes sont CELESTE (dont les prises de données se songesrréh 2005), STACEE

(Hanna et collabl, 2002), GRAAL (Arqueros et collab., 2QGBCT (Bose et collabl, 2007) ou

encore CACTUS (Tiimer et collab., 1999).
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Fic. 2.10 -A gauche : Schéma d’un réseau de télescopes détectant ld@asmiere Cherenkov
émis par une gerbe dont le maximum de développement-est@km d’altitude. A droite :
Schéma de principe de I'imagerie Cherenkov. L'image de tagse forme dans le plan focal
du télescope. Le cercle sur la droite représente une camenéld centre est 'axe optique et
le cercle est la limite du champ de vue. Siyugénere une gerbe se développant selon I'axe
optique, I'image, en forme d’ellipse, du flash de lumiere i€hkov se développe de I'intérieur
vers I'extérieur dans la caméra. Par ailleurs, I'axe de sym@ede I'image passe par le centre
de la caméra.

Les imageurs Cherenkov atmosphériques se proposent deetid¢ienage de la gerbe grace
a des détecteurs photosensibles au foyer d’'un ou plusiearslg télescopes (de I'ordre de
100 n¥) par le biais de la lumiére Cherenkov gu’elles émettent,rerfe montre la figureZ10.
Ce procédé permet d’avoir une surfadkeetive de I'ordre de 10m? a 1 TeV. Les premiers ré-
sultats obtenus par cette technique sont relativementt®dks ont été obtenus en 1989 par I'ob-
servatoire Whipple en Arizona qui parvint a détecter la tellme du Crabe (Weekes et collab.,
1989). Depuis, de grands progrés ont éte faits au niveawimsntal et les expériences actuelles
sont des expériences de troisieme géenération qui reprelasaméveloppements et innovations
des générations précédentes. Toutes les expériences yeecsont situées fiisamment haut
en altitude pour diminuer I'absorption de la lumiére Ché&mnpar I'atmosphere.

Comme dans I'expérience CATherenkov Array at ThemisBarrau et collabl, 1998), les
cameéras placées au plan focal des télescopes sont finemellispes et possedent une électro-
nigue rapide (aGH2). Ces caractéristiques permettent a la fois de bien recoresta forme de
la gerbe pour une meilleure discrimination entre hadromay&insy et de s’@ranchir du bruit
de fond de ciel en n’intégrant le signal que lorsque la lue@nerenkov de la gerbe domine le
ciel.

Comme dans I'expérience HEGRRIigh-Energy Gamma-Ray Astronoyidaum et collab.,
1997), plusieurs télescopes sont utilisés afin d’obseevgelbe sous ferents angles. Cette
technique dite “stéréoscopique” permet une reconstng@meétrique des paramétres de la
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Fic. 2.11 —Exemples d’images de gerbes atmosphériques détectées igaehu de télescopes
H.E.S.S. A gauche est présentée une image de gerbe dontrla &st une ellipse et qui est
probablement due & un photenA droite est présentée une image caractéristique générée p
une gerbe hadronique. La tache de lumiere n’est pas homagtgmésente des “grumeaux”.

gerbe. Elle @fre une meilleure sensibilité ainsi qu'une meilleure retatsion de I'énergie
et de la direction du photon primaire. Elle permet en outdiiiner une grande partie du
signal généré par les muons et améliore considérablemeapkkcité de réjection des gerbes
hadroniques. Les télescopes quant a eux possedent un dyamg ce vue, typiquement 3°,

ce qui permet de contenir toute I'image de la gerbe dans legicss.

Un exemple d'images de gerbes obtenues dans les camérasedu de télescopes H.E.S.S.
est présenté sur la figure 2l 11 poufttélients types de particules primaires. Les propriétés géo-
meétriques des gerbes sont conservées dans les imageseasbdgartir de la lumiere Cherenkov
gu’elles émettent.

Les principales expériences actuellement en fonctionnesmnt les expériences H.E.S.S.
(High Energy Stereoscopic SysteBernlohr et collabl, 2003), VERITAS/ry Energetic Ra-
diation Imaging Telescope ArrajiVeekes et collabl, 2002; Holder et collab., 2006) et MA-
GIC (Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov telesc@mixeras et collabl, 2004;
\Albert et collah.| 2008) dont les caractéristiques soniginéles dans le table&U .2 (voir figure
2Z12). Le détecteur H.E.S.S., outil d’étude de cette these présenté plus en détails par la
suite. Il est intéressant de noter que ces expériencesisoFgsdans les deux hémispheres, ce
qui offre une couverture compléte du ciel dans le domaine du TeV.

Par ailleurs, le futur de la discipline est d’ores et déja gparation. Courant 2012, I'ajout
d’'un cinquieme télescope de 28 metres de diametre au cemtrésdau H.E.S.S. (H.E.S.S.-
1), devrait abaisser significativement le seuil en énedyiesystéme & 50 GeV. A plus long
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Fic. 2.12 —Photographies des principales expériences d'imagerie’efget Cherenkov des
gerbes atmosphériques. De gauche a droite et de haut en basx des quatre télescopes
de I'expérience H.E.S.S., MAGIC et VERITAS.

Fic. 2.13 —Une des configurations possibles des télescopes pour hedotegre CTA.

terme, 'observatoire CTAGherenkov Telescope Ar@ydevrait permettre d’étendre la gamme
en énergie de 10 GeV a 100 TeV, d’améeliorer la résolution emgée, la résolution angulaire
et la sensibilité par le biais d'un réseau de plus de 50 téfeEcimageurs afiet Cherenkov.
La configuration du réseau est encore a I'étude mais les gsdighes sont déja dégagées. Le
coeur du réseau comprendra un ensemble de quelques grasdspéls< 4 du type H.E.S.S.-lI

“http://www.cta-observatory.org
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: Alt. Stel | Stot CdV | Es

Instrument Site m) Nrel ) | () Npix ©) | (Tev)
H.E.S.S. Namibie (S) 1800| 4 | 107 | 428|960 | 5 0,1
VERITAS || Mont Hopkins (N)| 1275| 4 | 106 | 424|299 | 35| 0,1
MAGIC LaPalma(N) |2225| 2 | 234 | 468 | 574| 3,5 | 0,06
Whipple || Mont Hopkins (N)| 2300| 1 75 | 75 | 379] 23| 0,3
HEGRA LaPalma(N) |2200| 5 9 43 | 271| 43 | 05

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

Tas. 2.2 —Tableau comparatif des gérents imageurs Cherenkov au sol. Les trois derniéres
lignes donnent les caractéristiques des détecteurs magideuxieme génération. La premiere
colonne indique le nom de I'expérience, la deuxieme indiguieu avec I’hémisphere précisé
entre parenthéses et la troisieme donne l'altitude. La gaate colonne indique le nombre de
télescopes du réseau. La surface réfléchissante par t@estgour tout le réseau est indiquée
respectivement dans la cinquiéme et la sixieme colonnesjit#esne colonne indique le nombre
de pixels dans les caméras. La huitieme donne la taille aigubdu champ de vue obtenu.
Enfin, la derniere colonne indique le seuil en énergie.

ou MAGIC) pour la détection des gerbes de basse énergieuAdce cceur seront disposes
de nombreux télescopes de taille moyenne (de type H.E.8. BERITAS) afin d’améliorer la
sensibilité et la reconstruction en énergie. Enfin, un chdenpetits télescopes viendra complé-
ter le réseau pour augmenter la surfaffecive et donner acces aux rares gerbes de trés haute
énergie. Un schéma d’une telle configuration est présenté §gure[Z.1B.

2.4.2.4 Détecteurs de particules

Les détecteurs de particules détectent directement lésydas de la gerbe. Un exemple de
ce type de détecteurs est donné par I'expérience MILAGR®ged os Alamos aux Etats-Unis
(Atkins et collab.| 2004). Cette expérience consiste enassin rempli d’eau. Il est équipé de
photomultiplicateurs afin de détecter la lumiere Cheren&anse par les particules chargées
le traversant. Pour parvenir a détecter directemefissmment de particules secondaires des
gerbes, il est nécessaire de placer les détecteiissument haut en altitude. Cela entraine
également un seuil en énergie assez élevé (1 a 10 TeV con&rd B0 GeV pour les imageurs
Cherenkov atmosphériques). Par ailleurs, ce type de @étsch 'avantage de pouvoir fonc-
tionner de jour comme de nuit avec un cycle utile~d@0% et leur champ de vue est beaucoup
plus important (1 sr contre 1®sr pour les télescopes imageurs défée Cherenkov). Cepen-
dant, la réjection des hadrons est bien motfis&ce, ce qui conduit a des temps d’observations
relativement long avant d’obtenir une détection signifi@atDe méme, les reconstructions en
énergie et angulaire sont médiocres((8°).

L'avenir de ce type de détecteurs réside dans I'expérien®&/El (High Altitude Water
Cherenkov experimenactuellement en construction au Mexique. Ce détectear g@npose
d'un ensemble de 300 cuves a eau, chacune équipée de trammhiplicateurs. Le gain
attendu en sensibilité est de pres de deux ordres de gramdlautre part, ce réseau de cuves
sera placé a 4100 m d’altitude (contre 2600 m pour MILAGROgeepermettra d’obtenir un
seuil en énergie plus bas. Enfin, la résolution en énergiapétre améliorée d’'un facteur 2.
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| Spatial | Imageurs | Echantillonneurg Dét. de Part]
Gamme 20 MeV - 300 GeV| 100 GeV - 50 TeV| 60 - 300 GeV >1TeV
Mode survey pointé pointé survey
Champ de Vue 2.2sr 5° 0.5° 1sr
Rés. angulaire| 0, 1° (a 10 GeV) 0.07 0.1° 0.8°
Rés. en énergig <10% 10-15% 50% 50%
Temps utile > 80% 10% 10% 90%
Surface ficace 1n? 10° m? 10" m? 10° m?

Tas. 2.3 —Tableau comparatif des fiérentes techniques de détection pour I'astronomie

Un comparatif des dliérentes techniques de détection est présenté dans leuZhlea
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Nous avons vu, dans les chapitres précédents, la disbibeti énergie des rayons cos-
miques. Cette distribution est caractéristique de prasessn thermiques. Les mécanismes
permettant I'accélération des particules chargées orttéstéts dans le premier chapitre tandis
que le deuxieme a présente les processus qui rendent gisggdenécanismes. Dans ce chapitre,
nous nous attarderons sur les sources observées en rayons

La premiére source a avoir été détectée dans le doma@st I'émission diuse du plan
Galactique par le satellite OSO!3 (Clark et collab., 1988)agit de la source la plus abondante
de photongy de haute énergie, elle représente pres de 80% des photecsedgpar le LAT.
L'interaction des rayons cosmiques avec la matiére ou agchamps de radiations présents
dans la Galaxie est a I'origine de ce rayonnemefitidide haute énergie. Avec SAS-1l, COS-B
puis EGRET des sources ponctuelles ont été détectées. Ada fmmission CGRO et aprés 9
années de service, on en dénombrait 271 dont pres de 170swidentifices (voir figure3 1,
Hartman et collabl, 1999). Le catalogue Fermi, aprés seriemme année de fonctionnement,
comprend 1451 sources de haute énergie (voir figuie 3.2, Abdollah.| 2010b).

41



42 CHAPITRE 3. LES SOURCES DU RAYONNEMENy

Third EGRET Catalog
E > 100 MeV

& Active Galactic Nuclei = Pulsars
o Unidentified EGRET Sources LMC
@ Solar FLare

Fic. 3.1 —Catalogue des sources vues par l'instrument EGRET a bordatkllise CGRO.
Cette représentation montre tout le ciel en coordonnéesa@iglues pour lesquelles le plan de
la Galaxie se trouve sur I'’horizontale. Dans cette reprdéagan, les coordonnées le long de
I'horizontale sont appelées “latitudes (I)” et les coorduées le long de la verticale sont les
“longitudes (b)". Le centre de la carte coincide avec le cergalactique (I= O et b= 0) et les
points en I= +180 coincident avec I'anti-centre Galactique.

En ce qui concerne les tres hautes énergies, la premiereesalavoir été détectée est la
nébuleuse du Crabe en 1989 par le télescope Whipple. En B0@mbre de sources au
TeV était de seulement 15 et uniqguement 6 d’entre elles avéteé confirmées par une ex-
périence indépendante. Les instruments de troisieme a@ggoerH.E.S.S. en particulier, ont
permis d’accroitre considérablement le nombre de souroesues. Le catalogue Tev@lat

(Wakely et Horaln, 2008) recense les sources de trés hautgiéériecomptait ainsi 119 sources
au " Février 2011 (voir figur€313).

On peut distinguer deux classes de sources : les sourcestiGads, situées a l'intérieur de
la Voie Lactée, que nous présenterons dans une premieie ;pertes sources dites extragalac-
tiques, plus éloignées, sur lesquelles nous reviendrams i seconde partie.

Thttp://tevcat.uchicago.edu
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/~ The Fermi LAT 1FGL Source Catalog

.‘l .
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- —— nﬂ‘.“.:dh_‘“‘ﬁﬂ' thﬁ-i‘v& ..Q.F

.

sohetzanad PSR PWN

AGN-Non Blazar p
No Association Starburst Galaxy PSR w/PWN

1 Possible Association with SNR and PWN Galaxy Globular Cluster
Possible confusion with Galactic diffuse emission HXB or MQO

Colaborafo

Fic. 3.2 —Premier catalogue Fermi, les fiérentes catégories de sources sont représentées par
différents symboles explicités sur la figure (Abdo et collablOB).

Source Types

@ PWN

[*] XRB PSR Gamma BIN
[*] HBL IEL FRI FSRQ LBL
@ Shell

("] Starburst

@ DARK UNID Other

@ uQuasar Cat. Var. BIN
WR

Fic. 3.3 —Catalogue des sources au TeV telles que référencées patadiegae TeVCat.

3.1 Sources Galactiques

En raison de sa position géographique, H.E.S.S. est letgede mieux placé pour détecter
les sources Galactiques dans le domaine du TeV. La majeriie gqas sources Galactiques dans
ce domaine en énergie a ainsi été detectée par H.E.S.S.dlegia TeVCat recense ainsi 84
sources Galactiques au TeV dont 57, soit les deux tiers, téndécouvertes par H.E.S.S. La
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diversité des sources détectées est présentée dans cétip.se

3.1.1 Le phénomene de supernova

Lorsqu’une étoile arrive en fin de vie, et si sa masse déisammment importante, il peut
se produire une explosion que I'on appelle supernova. 8ties conditions d’évolution et
I'environnement de I'étoile, on peut distinguer deux mésanes expliquant le phénomene de
supernova.

Les supernovee de type la ou thermonucléaires correspoadémplosion d'une naine
blanche appartenant a un systeme binaire serré. La nainehiglaformée principalement de
carbone et d’oxygéne, accrete progressivement de la mad&daille compagnon jusqu’a une
masse proche de la masse de Chandradgkvaant gue cette masse ne soit atteinte, la fusion
du carbone se déclenche donnant lieu a une explosion theatéaiire détruisant complétement
I'étoile. Ce phénomene se produisant toujours pour uneenasshe de la masse Chandrase-
khar, il induit des propriétés spectrales trés similaims gette classe de supernovae qui peuvent
alors étre utilisées pour estimer les distances en costieolog

Les supernovee de type I, Ib et Ic se produisent pour dessétdé plus de 8 M En rai-
son de leur masse importante, ces étoiles peuvent abrgegedetions de fusion qui peuvent se
poursuivre jusqu'au fer. L'étoile possede alors une stmagcen couches avec les éléments les
plus lourds au centre et des éléments de plus en plus légees@enque I'on s’approche de
la surface ou se trouve une enveloppe d’hydrogene. Lorggoeslir de fer atteint la masse de
Chandrasekhar, la pression due a la force de gravitatiomplete sur la pression de dégéné-
rescence des électrons. On parlefiedrement gravitationnel et toutes les couches de I'étoile
convergent vers le centre. Céfiandrement prend fin au bout d’environ 10 ms, lorsque la densit
atteint celle de la matiere nucléaire. Cet arrét brusqueogyae le rebond des couches externes
qui sont expulsées a des vitesses de I'ordremiOs ™. Le cceur de fer s’est alors transformé
en une étoile principalement composée de matiére nucléageae I'on appellétoile a neu-
trons L'éjection des couches externes du progéniteur condétphénomene de supernova. Si
la masse de I'étoile a neutrons créée est supérieure a dsuzele du soleil, la pression de
dégeénérescence des fermions ne peut contrebalancer éadergravité et il se forme un trou
noir.

3.1.2 Les vestiges de supernovee

Qu’elle soit de type I ou Il, la supernova conduit a I'éjeatabes couches externes de I'étoile
progénitrice, formant une onde de choc sphérique qui seagmpans le milieu interstellaire
et qui constitue le vestige de la supernova SuperNova Remnant, SR anglais). Les par-
ticules chargées du milieu interstellaire peuvent étretlécées au niveau de ce choc par les
mécanismes de Fermi (voir parfie_T]3.2) et rayonner parri@segsus présentés dans la partie
[Z.3. Les vestiges de supernovee sont visibles en radio otéggptent une forme caractéristique

en coquille. Cette émission radio est due aux électrond@ésequi rayonnent par émission
synchrotron et signe la présence d’électrons de I'ordre0d& 100 TeV au sein de la coquille.

2|l s’agit de la masse pour laquelle la force de pression detnégscence électronique égale la force de
gravitation, elle vaut 1.4 M.
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Ces électrons fortement accélérés sont visibles de la mdiaayons X et ils ménent égale-
ment a la production de photomsle trés haute énergie par processus Compton inverse sur des
photons du fond dius cosmologique.

On peut citer trois exemples caractéristiques de tels ®lgtectés au TeV par H.E.S.S. :
RX J1713.7-3946 (Aharonian et collab., 2006b), RX JO85WR2 également appelé Vela Ju-
nior (Aharonian et collabl, 2005a) ou encore SN1006 (Acémmiab., 2010) dont une image
composite est présentée sur la figuré 3.4.

Fic. 3.4 —Image composite du vestige de supernova SN 1006 qui a exgidsd 1006 de notre

ere. Cette supernova fut la plus brillante de I'ére historeq Elle était visible en plein jour et
son éclat, la nuit, était équivalent a celui d’'un quartierldee si bien qu’il donnait une ombre
aux objets. Le reste de cette supernova de type la est athopuabservable de la radio au TeV.
L'image présentée ici superpose des données prises en Xe(patellite Chandra, en bleu), en
optique (en jaune) et en radio (en rouge). Crédits : NASA, ,EZok Levay (STScl)

Deés les années 1930 (Baade et Zwicky, 1934), I'idée que cdssotle choc générées par
les supernovee puissent étre a I'origine de I'accélératemrdyons cosmiques Galactiques est
avancée. Enfeet, la grande quantité d’énergie relachée dans ces pracéygiguement
10°! ergs), combinée au taux de supernovee dans la Galaxie (envietous les trente ans),
permettrait de maintenir le flux des rayons cosmiques daGalaxie si seulement 10% de
cette énergie est utilisée pour I'accélération. De plusnéeEanisme de Fermi - ou sa version
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moderne, I'accélération filusive par onde de choc - prédit des spectres en loi de pussanc
relativement compatibles avec les observations.

Bien que cette hypothese soit fort attractive et que de neudes indications observation-
nelles existent, il manque encore une preuve définitive ligbthése des supernovee comme
sources principales du rayonnement cosmique. Les nesttant produits uniguement lors des
processus hadroniques, la détection de ces particules@aunilu choc constituerait une preuve
irréfutable de la présence de protons acceélérés. Toutefoisegard des modeles d’émission,
la sensibilité des instruments actuels ne permettrait pastelle détection (Kappes et collab.,

2007).

Une autre classe de SNR est particulierement intéressantel@dptique de la recherche
des sources du rayonnement cosmique. Il s’agit des reswgpeenovee interagissant avec des
nuages moléculaires. Si des protons sont accélérés en eanffisant au niveau du choc, le
passage de ce choc dans un nuage moléculaire qui préseritat, dme densité de matiére
importante, favorise les interactions hadroniques. Otiesid alors a une émission accrue de
photons & haute et trées haute énergie. La détection d'assms SNRwuages moléculaires
en rayongy est donc une indication forte de la nature hadronique degplas accélérées. De
telles sources sonffectivement détectées au TeV mais également au GeV commegrapke :

W28 (Aharonian et collab., 2008c; Ahdo et collah., 2010d)@#43 (Albert et collab., 2007a;
Abdo et collab., 2010g).

Les vestiges de supernovee et les observations de ces objiteaénergie sont présentés
plus en détails dans le chapilie 9.

3.1.3 Nébuleuses a vent de pulsar
Pulsars

Comme cela a été mentionné précédemment, les supernovaeedié peuvent conduire a
la formation d’une étoile a neutrons. Lors defitsmdrement de I'étoile, il y a conservation du
moment cinétique et du flux magnétique. Les étoiles a nesifiammées sont alors en rotation
rapide avec des périodes allant de quelques secondes aegieldlisecondes. Elles sont aussi
fortement magnétisées avec des champs magnétiques a taaesde I'ordre de 10T. Ces
champs magnétiques intenses conduisent a une émissianca@timée le long de I'axe des
pbles magnétiques. Cet axe est en géenefédreint de I'axe de rotation conduisant a ufee
de phare. Si le cone d’émission radio balaye la Terre, 'oladeur détecte une émission pulsée
en radio, on parle alors qmilsars Cette émission pulsée fut détectée accidentellementlaour
premiére fois en 1967 par Jocelyn Bell a Cambridge.

La figure[3.b représente schématiquement un pulsar. Lleéaileutrons se trouve au centre,
son axe de rotation (vertical) n’est pas aligné avec 'axgmatique. Le cylindre de lumiére
est également représenté. Il s’agit d’'une surface imagireai co-rotation avec I'étoile située a
une distance telle que sa vitesse linéaire est égale a eeleeldmiére. Les lignes de champs
magnétiques peuvent se refermer et étre en co-rotation’at@ite a I'intérieur du cylindre de
lumiére. Au-dela du cylindre de lumiéere, les lignes de chamgpeuvent se refermer. Des par-
ticules arrachées a la surface de I'étoile et accéléréesdid@rentes zones suivant les modeles
peuvent alors s’échapper.
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Fic. 3.5 —Schéma d’un pulsar.

Plusieurs modéles peuvent expliquer I'accélération deticpes chargées a la surface des
pulsars les rendant visibles de la radio aux rayons X et mémayonsy de haute énergie.
Ces ditérents modeles prédisent la formation de cavités accétast diférents endroits de
la magnétosphere du pulsar. Ces cavités présentent urt déficharges qui génere un champ
électrigue important permettant d’accélérer les pamrisghargées, principalement leptoniques
(électrons-positrons).

Ainsi, le modeéle de la calotte polaire (golar gap ou le modele de la cavité en fente
(ou slot gap prédisent que I'accélération des particules se fait daesragion proche de la
surface de I'étoile et des poles magnétiques (Sturtockl;18ns et Scharlemann, 1979), tan-
dis que le modele de la cavité externe @uter gap prédit une accélération dans des régions
plus éloignées de I'étoile, entre le cylindre de lumiéreaetérniere ligne de champ fermée
(Cheng et collabl, 1986).

Plus de 1800 pulsars ont a ce jour été détectés, la plupateldomaine radiB. Le nombre
de pulsars dans la Galaxie doit toutefois étre plus impbtanon ne peut les détecter que
lorsque le jet est dirigé vers I'observateur. A plus hautergie, EGRET a détecté 6 pulsars.
Plus récemment, le LAT de Fermi a détecté plus de 50 pulsais ldadomaine du GeV. Ces
détections ont été en partie possibles grace aux éphéméidduits par les télescopes du
domaine radio. Cependant, 16 pulsars, dont I'émission srautres longueurs d’onde n’avait
jamais été mise en évidence, ont pu étre détectés par urerchetd’émission pulsée a I'aveugle
(Abdo et collab.. 201Di).

Les résultats des observations des pulsars par le LAT permetotamment de contraindre
les modeles d’émission et favoriseraient les modéles dedgmpité externe. Par ailleurs, I'émis-
sion pulsée en rayonsprésente dans la plupart des cas une coupure en énergie duice,

S\oir par exemple le catalogue ATNtttp: //www.atnf.csiro.au/people/pulsar/psrcat/
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rendant la détection de cette émission a plus haute éneggiditicile. Seule 'émission pulsée
de tres haute énergie du Crabe a pu étre détectée par lofEdaSberenkov au sol MAGIC avec

un systéme de déclenchement spécialement adapté pouétcetes(Albert et collabl, 2008).

Nébuleuses a vent de Pulsars

Les particules qui s’échappent du cylindre de lumiére dtuesit ce que I'on appelle le vent
du pulsar. La vitesse a laguelle le pulsar perd de I'énergienpt de caractériser la puissance
dissipée dans le vent :

E = 47°| ; (3.1)

ou P et P sont respectivement la période de rotation du pulsar et saéeéet! est son
moment d’inertie. Cette perte d’énergie se fait via I'énaegd’un vent de particules chargées
(principalement des électrons et des positrons). Sa pededotation s’en trouve augmentée
au cours de son évolution et I'énergie injectée dans le \&@rdemoins en moins importante.
Ce vent peut interagir avec les restes de I'explosion de p@rsiwva qui a donné naissance
a I'étoile & neutrons. (Kennel et Corohiti, 1984), formanewnde de choc stationnaire (voir
figure[3.®). Cette onde de choc est le siege de mécanismeEetion de Fermi du premier
ordre ou les électrons et positrons peuvent étre accelésgs’p des énergies de I'ordre de la
centaine de TeV. L'étoile & neutron se trouve alors au celiree nébuleuse synchrotron qu’elle
alimente, les électrons rayonnant principalement via oegesus de la radio aux rayons X durs.
Ces nébuleuses synchrotrons sont également émettricéstinp au TeV grace au processus
d’auto-comptonisation (o&ynchro-Self-Compton, Sp@ans ce processus, les électrons de
haute énergie produisent des photons de haute énergieffusmiati Compton inverse sur les
photons synchrotrons gu’ils ont eux-mémes émis.

Les sources de ce type sont en général désignées par le telémneris” ou “nébuleuses a
vent de pulsar”Rulsar Wind Nebulae, PWNLa nébuleuse du Crabe est I'archétype de cette
catégorie de source. Il s’agit de la premiere et de la pluabte source stable détectée au TeV.
Etant visible depuis les deux hémisphéres, elle est codsid®mme la chandelle standard de
I'astronomiey. Il a été récemment observe dans le domaine du GeV des suds@ntission de
la part de cette sourcm 11). Toutefois, des whsens concomitantes au TeV n’ont
pas révelées de variabilité dans ce domaine en énergie.

Environ la moitié des sources détectées (et identifiecesHaarS.S. dans le plan Galac-
tigue sont des nébuleuses a vent de pulsar. On peut distinigue catégories de sources.
Les nébuleuses a vent de pulsar associées a un pulsar jewe#iest associées a un pul-
sar plus évolué. Les premiéres sont caractérisées par urnphahagie compacte. Elles appa-
raissent comme ponctuelle ou faiblement étendue et sotreesrsur le pulsar. C'est le cas de
la nébuleuse du Crabe_(Aharonian et callab., 2006f) maiteéwnt des nébuleuses associées
aux pulsars issus des supernovae SNR &0.B (Aharonian et collahl., 2005e), SNR G21.5-0.9
(H._E.S. S. Collaboration: A. Djannati-Atai et collab., Z)0Kes 75 [(Terrier et collzb., 2008)
ou encore MSH 15-52 (Aharonian et collab., 2005b).

A linverse, les nébuleuses plus évoluées présentent dephmiogies plus complexes,
I'émission au TeV apparait étendue et le pulsar peut étraléd¢uar rapport a la position du
barycentre de I'émission. Ce décalage peut étre expliquémmasymétrie du choc en retour
de la supernova qui écrase la nébuleuse d'un coté (Blondinllab., 2001). Pour la nébuleuse
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Fic. 3.6 —Schéma d’une nébuleuse a vent de pulsar.

Dec (deg.)

B Ls 5039

18"30™ 18"25M
RA J2000 (hours)

Fic. 3.7 —Carte d’exces en photons obtenue par H.E.S.S. de la source HESS J1825-137.
La position du pulsar PSR B1823-13, associée a I'émissiaeiviée, est représentée par un
triangle blanc tandis que le barycentre de I'émission de th@ute énergie est représenté par
un point noir.
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Fic. 3.8 —Indice spectral et brillance de surface (intégrée entrés210 TeV) en fonction de
la distance au pulsar.

HESS J1825-137 (Aharonian et collgb., 2006e) notammentpostate également une dépen-
dance du spectre en énergie en fonction de la distance aar pudé figure§317 di318). L'indice
spectral augmente a mesure que I'on s’éloigne du pulsae Gatticularité a permis d’identifier
cet objet comme étant de type PWN et constitue une indic&tive du caractere leptonique de
I'émission.

Les électrons qui émettent dans le domaine du TeV géugion Compton inverse sont en
général moins énergétiques que les électrons qui rayopaestnchrotron en X. Les caracté-
ristiques morphologiques de cet objet peuvent donc étrgodeas de la maniéere suivante : lors
de son déplacement, le pulsar émet des électrons de haugéeséna rayonnent principalement
en X. Les électrons refroidissant, I'émission en Xfi&ilit tandis que I'émission Compton
inverse au TeV devient prédominante.

Il'y a en quelques sortes un délai entre I'apparition de I85m0in au TeV et le moment ou les
électrons s’échappent du pulsar. Ces derniers s’éloighalietu de leur émission (le pulsar) par
diffusion, un décalage spatial est naturellement attendu l&ntression au TeV et celle dans le
domaine des rayons X.

3.1.4 Systemes binaires

Un systeme binaire est un systeme au sein duquel deux étobiéent I'une autour de
'autre. On estime a prés de 70% le nombre d’étoiles dans rgdtaxie appartenant a des
systémes binaires ou plus. Lorsque I'un des constituahtsesbjet compact, le systeme peut
émettre du rayonnement X ou mémeOn parle alors de binaires X ou binairgsDe tels
systémes sont constitués d’'un objet compact (un trou noirnmuétoile a neutrons) et d’'une
étoile massive que I'on appelle étoile compagnon.

Pour les systémes binaires compacts, il existe deux peangipcénarios d’émission de pho-
tonsy a haute et tres haute énergie. Soit le systeme est constitut@u noir de masse stellaire,
accrétant la matiére de I'étoile avec production de jetsastgqules relativistes (voir figuie3.9).
Ces systemes sont appelés microquasars en raison de ldiluderavec les quasars (présentées
dans la suite). Soit I'objet compact est une étoile a nestairie modéle le plus pertinent est
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de type plérion ou le vent du pulsar interagit avec celui dlle massive, créant une onde de
choc stationnaire au sein de laquelle les particules saél@ees.

plane of sky

plane of orbit
i
Optical sfa
/ Accelemi‘or
Emitter

(,ompczcr object

Fic. 3.9 —Diagramme schématique de la configuration possible deslgefsarticules émis par
un microquasatr.

Dans les deux cas, il peut alors y avoir production de phatiensaute ou trés haute éner-
gie par difusion Compton inverse des particules accélérées sur lepctiamphotons dense de
I'étoile compagnon. En outre, les phénomenes d’absoreuvent également jouer un réle
important en fonction de la position relative des deux @bjEn raison de la nature de ces ob-
jets, on attend une émission éventuellement modulée ailadeédu systéme. Cette périodicité
donne des indices importants sur la nature des particubésémeées, sur le lieu de I'accélération
au sein du systéme ainsi que sur les processus d’émissiceuaré.

Le premier systeme binaire a avoir été détecté a trés hawdegiénest LS 5039
(Aharonian et collabl, 2005d). La géométrie de ce systérsehématisée sur la figure3110. Ce
systéme binaire pour lequel la nature de I'objet compaditipas connue, présente une variabi-
lité significative avec une période de9B878+ 0.0015 jours compatible avec la période orbitale
du systéme (Casares et collab., 2005, voir fifiirel 3.11).ifReurs, cet objet est détecté au GeV,
ou I'émission est également modulée a la période orbitadés mnti-corrélée avec I'émission
au TeV [Abdo et collabl, 2009q). Ces observations, prégieses modéles de type leptonique
(par exemple, Dubus et colla 08), résultent d'une ctitipn entre I'absorption par les
photons de I'étoile et I'’émission Compton inverse. Lorstpigiet compact est a la conjonction
supérieure (c'est-a-dire derriere I'étoile massive pppaat a I'observateur), les collisions entre
les électrons accélérés et les photons de I'étoile sontussfhicaces, ainsi I'émission est maxi-
mum mais elle est absorbée au TeV alors qu’elle ne I'est p&ealOn observe également une
modulation des spectres qui peut s’expliquer par ce typeéessios (voir figur€3.11).

En plus de LS 5039, le catalogue des systemes binaires égt@atTeVV comprend trois

objets : LSI+ 61°303 tALb_eLt_et_chLa.bLZO.d)G) PSR B1259-63 (Aharonian #ab[2005¢) et
plus récemment I'objet HESS J068257 (Aharonian et colldh., 2007d; Hinton et collab., 2009)
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Fig. 3.10 —Schéma de la géométrie du systeme binaire LS 5039. Les catifigs particu-
lieres du systéme sont représentées en fonction de leusgghainsi, on trouve le périastre et
I'apoastre. A la conjonction inférieure I'objet compact etigné entre I'étoile et I'observateur.
La conjonction supérieure correspond quant a elle au casahjdt compact est situé derriére
I'étoile. On note également sur ce schéma la représentatehabsorption possible des pho-
tons de trés haute énergie par création de paires avec lesopeal’énergie h, de I'étoile.

Cette figure est tirée de (Aharonian et collab., 2006a)

dont la détection par H.E.S.S. a déclenché des observatamssles autres longueurs d’onde a
pu étre ajouté a la liste.

LS 5039 (Abdo et collabl, 2000q), LS161°303 (Ahdo et collabl, 2000c) et PSR B1259-
63 (Abdo et collab.| 201l1a) ont également été détectés au Bevhi et AGILE ont an-
nonceé la détection d’'une émission modulée a la périodeadebitu microquasar Cygnus X-3

(Fermi LAT Collaboration et collab., 2009; Tavani et colla00985).

3.1.5 Amas d’étoiles massives et vents stellaires

Certains amas d’étoiles peuvent contenir un nombre impod&toiles massives dans un
volume restreint. lls peuvent alors abriter des restes geraovee ainsi que des nébuleuses a
vents de pulsar. lls sont donc de bons candidats pour étsodeses détectables aux trés hautes
énergies.

De plus, les étoiles massives présentent des vents deybestimportants qui peuvent don-
ner lieu a des processus d’'accélération des particuleg@bsmdiférents de ceux a I'ceuvre dans
les objets présentés précédemment. Les étoiles massivesrpeae trouver dans des systemes
multiples et I'interaction de leurs vents crée un choc an daqguel les particules peuvent étre
accélérées (voir par exemple Bednarek, 2005). Un tel regment d'étoiles massives peut éga-
lement donner lieu a destets collectifs de vents stellaires capables d’accélésepdeticules

(voir par exemple_Parizot et collab., 2004).
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Fic. 3.11 —Courbe de lumiére mesurée par H.E.S.S. (au-dela de 1 TeMchgaet Fermi (entre
0,1 et 10 GeV, en haut sur la figure de droite) en fonction dehkasp orbitale. Afin de mieux
voir la modulation, les données ont été répétées sur deunqes. La courbe en bas sur la
figure de droite présente le rapport du flux détecté par Feemire 1 et 100 GeV et entre 0,1
et 1 GeV, en fonction de la phase orbitale. Notons que, prdehka conjonction supérieure,
le flux est maximal au GeV car, d'une part, le processus Compieerse est plusficace
pour les collisions frontales et, d’autre part, car dans cardhine les photons ne subissent
pas I'absorption par les photons de I'étoile massive. Cattgorption est responsable de la
diminution du flux observée a la méme phase au TeV.

Deux amas d’étoiles massives ont été détectés par H.E ®&&sterlund 1mb

2009h) et Westerlund 2_(Aharonian et colldb., 20d7b; HE Sfafuration et collab) 201l a).

Westerlund 1 est I'amas le plus massif de la galaxie, il @nttbas moins de 24 étoiles Wolf-

Rayet dont plus des deux tiers sont dans des systémes bi(@irh et collabl, 2006). Il contient
également des étoiles bleues et des géantes rouges. Cesoosnihvorisent fortement les
scénarios de typdiets collectifs.

L'émissiony en direction de Westerlund 2 pourrait trouver son originesdas chocs entre
les vents stellaires du systeme binaire WR20a. Cependasat¢llite Fermi a découvert deux
pulsars brillants coincidents avec I'émission au TeV dateaégion/(Abdo et collgh., 2009a)
ce qui ferait plutdt penser a des mécanismes plus classiyugpe PWN.

Par ailleurs, une émission au GeV en direction d’Eta Carigétéalétectée par le satellite
Fermi (Abdo et collab.. 2010c). Ce systéme binaire contigr étoile de 100 & 15M, et
une étoile compagnon de 30 M, dont les vents en interaction pourraient étre a l'origine
de I'émission & haute énergie. Toutefois, cette détectiest pas encore clairement associée
a Eta Carina car les données ne présentent pas encore lailitéride I'ordre de 5 ans que
I'on observe dans les autres longueurs d’'onde. Les obsangad plus long terme devraient
permettre de confirmer ou d’infirmer I'association entredarse Fermi et Eta Carina.
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3.1.6 Les émissions fluses

On observe, notamment a haute énergie, une émissfiuselile long du plan Galactique.
Cette émission peut tirer son origine de plusieurs proses®s rayons cosmigues se propagent
dans la Galaxie et interagissent avec le gaz constituantileunmterstellaire. Il y a alors pro-
duction der® qui se désintégrent en photopsles leptons du rayonnement cosmique peuvent
également interagir avec la matiére du milieu interstel@iour produire desg par Bremss-
trahlung. Ces leptons peuvent par ailleurs produire desopsade haute voire de trés haute
énergie par dfusion Compton inverse sur les champs de radiation qui baidaemilieu in-
terstellaire. Grace a son grand champ de vue, I'expérientAGRO a ainsi pu mettre en
evidence une émissionftlise d’'une énergie moyenne de 15 TeV le long du plan Galactique
(Abdo et collab., 2008). L'observation et la compréhenslercette émission fluse permet de
poser des contraintes sur la densité de rayons cosmiquegelement dfiner les modéles
de propagation des particules chargées dans la Galaxie.

G 0.9+0.1

3EG J1746-2851

3EG J1744-3011 “‘

G 0.9+40.1

3EG J1746-2851

3EG J1744-3011 °,

Fic. 3.12 —Carte d’émission de photonsde trés haute énergie obtenue par H.E.S.S. dans la
région du centre galactique, avant (en haut) et apres (er) bagstraction des sources ponc-
tuelles. Les contours blancs sur la carte du bas indiquentlasité du gaz moléculaire.

L'émission en provenance des nuages moléculaires comsiita autre source d’émission
diffuse. Ces nuages sont des régions du milieu interstellailee densité est fortement accrue :
ils peuvent avoir des tailles de I'ordre de 1 a 100 parsecs ges masses de 1@ 1¢ M.
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En raison de ces fortes densités, si une source de rayonsgu@mse trouve a proximité, ils
pourront rayonner par les processus décrits plus hautSESEa ainsi détecté, dans la région du
centre Galactique, une émission au TeV fortement corrélée la densité de matiere comme
I'atteste la figuré 32 (Aharonian et collab., 2006d). Békence MILAGRO a également dé-
tecté ce genre d’émission dans la région du Cygne (Abdo ktht0P00N).

3.1.7 Les sources non identifiées

Tout comme dans le domainale haute énergie, environ un tiers des sources du plan Galac-
tigue au TeV n’est pas identifié. Le catalogue des sourcesdenmtifiées de H.E.S.S. a été établi
parlAharonian et colldbl (2008e) et mis & jour par Tibollacdiab, (2008). Pour ces sources,
aucune contrepartie évidente n’est détectée dans lesdatrgueurs d’onde. Cependant, les
observations au TeV peuvent déclencher des observatiossaplprofondies dans les autres
gammes en énergie. Pour la source HESS J1813-178 par examplémission dans le do-
maine des rayons X a pu étre détectée et a permis d’identétte source comme étant une
nébuleuse a vent de pulsar (Helfand et cdllab., 2007).

Il est intéressant de noter que, comme les autres sourcenGplactique, la majorité
de ces sources présente une extension significative. Raurgjlleur distribution spatiale est
similaire a celle des autres sources du plan. A@I@), ou encore de Jager et collab.

), suggerent que ces sources pourraient étre assacides nébuleuses a vent de pul-
sar plutét agées. Une autre possibilité suggére que lesesomon-identifiées puissent étre
des nuages moléculaires illuminés par des rayons cosmjqogenant d’'une source proche
(Aharonian et Atoyari, 1996; Gabici et colldb., 2009).

Il n'est toutefois pas impossible que ces objets non-ifiéstreprésentent une nouvelle
classe de sources.

3.2 Les sources extragalactiques

3.2.1 Les noyaux actifs de galaxies

Les noyaux actifs de galaxies (&GN pourActive Galactic Nuclgireprésentent la grande
majorité des sources extragalactiques du domgite trés haute énergie et sont observés de la
radio jusqu’au TeV.

On appelle galaxie active une galaxie qui contient un noysui, c’est-a-dire un trou noir
supermassif{ 10°° M,) entouré d’un disque d’accrétion plus lumineux que la gel&dte.
On estime &~ 10% la proportion de galaxies abritant un noyau actif. P@utaines d’entre
elles, des jets relativistes bipolaires de matiere peuseribrmer et présenter une forte émis-
sion radio sur de tres grandes distances. La visibilitéietehsité des émissions sur tout le
spectre électromagnétique est fortement dépendant dentation du noyau actif par rapport
a I'observateur. Ainsi, au gré des observations et des #décms, les astronomes ont identi-
fié de nombreuses classes d’AGN mais il semble fort probaldetautes ces classes puissent
étre unifiées et qu’elles ne soient que plusieurs faceti@s wi€éme objet. Sur la figuie-3113
est représenté un schéma d’un noyau actif de galaxie, vuigreaet sur lequel le trou noir, le
disque d’accrétion et le jet notamment sont représentésdiférentes classes de noyaux actifs
de galaxies observés sont décrites en fonction de I'angte &ndirection de la ligne de visée
et de celle des jets. Par exemple, si le jet relativiste fasmangle petit par rapport a la ligne
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de visée £ 10°), I'émission dans les jets est amplifiée péieeDoppler et on parle alors de
blazars. Les blazars constituent la grande majorité des w@&N\au TeV, on en dénombre pres
d’une trentaine répartis uniformément sur le ciel (voilatague TeVCat).

’ Pole on
| blazars
I

Inclined
' Type | Seyfert
Gasclouds — \ radio galaxy

i (broad lines)

Narrow line -~ : Broad line
region < region

>

. Edge on
: ™ Black hole Tyg.i:_e 2 Sieyrlert

/ Accretion FAN0 gataxy
Efrzze disk (narrow lines)

Fic. 3.13 —Schéma d’'un noyau actif de galaxie. Le trou noir est visihlecantre, entouré
du disque d’'accrétion. Les jets relativistes sont égaldmeprésentés. Les fitrentes classes
d’AGN sont indiquées en fonction de I'angle d’observatioette figure a été produite par H.E.
Smith.

Ces objets peuvent présenter de fortes variabilités de e sur des échelles de temps
qui peuvent aller de I'année a la minute. Cette rapide vdit@lpermet, par causalité, de re-
monter a la taille caractéristique de la zone émettrice quiators de l'ordre du rayon de
Schwarzschild. H.E.S.S. a observé un tel sursaut d’agtilétla part du blazar PKS 2155-304
(Aharonian et collabl, 200i7a) en 2006. Le flux a atteint plesl@ fois celui de la nébuleuse
du Crabe. En outre, les variations de flux lors de tels sussarit également observés dans les
autres longueurs d’onde. Les campagnes d’observationtaimées dans plusieurs bandes en
énergie sont capitales et permettent de poser des coesaiut les modéles d’émission.

Les noyaux actifs de galaxies étant situés a des distansesotmgiques, leur émission
dans le domaine du TeV est fortement absorbée par créatipaices par le fond dius ex-
tragalactique Extragalactic Background Light, EBL Cette propriété, qui limite la visibilité
des objets les plus éloignés, permet néanmoins de placéintes supérieures sur l'intensité
de 'EBL (Aharonian et collabl, 2006c). Ces contraintex@ts par les télescopes Cherenkov
combinées aux limites posées dans d’autres longueurs &’ magamment par le satellite Spit-
zer, contraignent fortement I'intensité de 'EEL (Dole ellabl [2005). A I'inverse, si on estime
gue les modéles d’EBL sont corrects, il est alors possibked®nter au spectre intrinséque de
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la source. La figurE3:14 montre le résultat de I'une de cémasbns (Franceschini et collab.,

extinction factor

1E . | . L3
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source photon energy [TeV]
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Fic. 3.14 —Absorption des photonsémis par le blazar 1ES1101-232 par création de paires sur
le fond dffus extragalactique. La figure du haut représente la cormt8pectrale a apporter
en fonction de I'énergie pour corriger I'absorption par BE. La figure du bas représente le
spectre observé (carrés noirs vides) et le spectre coriegér€s rouges). Les indices spectraux
intrinseques ajustés;insic, Correspondent au parties de basse et haute énergie durgpect

D’autre part, le satellte Fermi a détecté plus de 700 noyactifs de galaxies
(Abdo et collab.| 2010h) et I'absorption est bien moins int@ote & ces énergies. Connaissant
les spectres dans le domaine du GeV, l'intensité de 'EBlaatistance de ces objets (ce qui
n'est pas toujours le cas) il est possible de prédire le spactTeV et d’optimiser ou d’orienter
les observations des télescopes Cherenkov pour la dételetioouveaux AGN dans ce domaine

en énergie (Abdo et collah., 2009e).

3.2.2 Les galaxies a sursaut de formation d’étoiles

Les galaxies a sursaut de formation d’étoiles $varburst Galaxiessont des galaxies ou le
taux de formation d’étoiles est trés supérieur (d’un facted 00) aux taux rencontrés dans la
majeure partie des galaxies. Celles-ci sont caracténsgam taux de supernovee et une densité
de gaz trés importants.

Siles rayons cosmiques sont accélérés par les chocs dusstes de supernovee, alors, dans
le cas des galaxies a sursaut de formation d’étoiles, laitdeths rayons cosmiques doit étre
bien plus grande que dans les galaxies comme la voie laciédesité de gaz étant également
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Fic. 3.15 —Carte d’excés en photonsobtenue par H.E.S.S. pour la galaxie a sursaut de for-
mation d’étoiles NGC253. Les contours blancs représergmntimites de la galaxie, visible
en optique. La région d’émission est significativement pletste et centrée sur la région de
formation d’étoiles.

fortement accrue dans ces objets, les interactions haplresisont 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 coincidame la région de formation
d’étoiles dans la galaxie NGC 253 (Acero et collab., 2009)tdimage est présentée sur la
figure[3Ib. Par ailleurs, VERITAS a détecté une émissioneidn direction d’un objet du
méme type : M82(VERITAS Collaboration et collab., 2009)nBée domaine du GeV, le satel-
lite Fermi a détecté une émission significative en direatierces deux objets (Abdo et collab.,
20104a). De plus, les observations au GeV montrent une ati;@) pour le Voie Lactée, le
Grand Nuage de Magellan, NGC 253 et M82 entre la luminosikeé &tux de supernovee mul-
tiplié par la masse du gaz (voir figure_3.16). Ce résultat étgyqgue la production des rayons
cosmiques est associée aux étoiles massives ou a leugegesti

3.2.3 Les sursauty

Les sursauty (ou Gamma Ray Bursts, GRBont des émissions intenses et tres breves (de
qguelques millisecondes a quelques centaines de secoralesiotbnsy de basse énergie. lls
sont généralement suivis d’une émission rémanente poduaai plusieurs semaines.

Ces évenements ont été découverts par hasard en 1967 pandes ameéricaines VELA
(Klebesadel et collab., 1973). L'expérience BATSE, a baundsdtellite CGRO, a montré que
la distribution de ces sursauts sont isotropes sur le o figure[3.1Y). L'expérience Beppo-
SAX a prouvé l'origine extragalactique de ces événemenisesurant la distance de ces objets
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Fic. 3.16 —Corrélation observée entre la luminosi¢é haute énergie et le taux de supernovae
multiplié par la masse du gaz pour la Voie Lactée, le Grandddéude Magellan et les deux
galaxies a sursaut de formation d’étoiles NGC253 et M82.

grace a leur émission rémanante dans le domaine des rayamgiXmgarvenant a les associer a
des galaxies détectées en optique.

On peut distinguer deux types de sursaytghacun correspondant a un processtidi
rent. Les sursauts “courts”, qui durent moins de 2s, sera&sociés a la coalescence d’objets
compacts (naine blanche ou étoile & neutrons) au sein dstérsg binairel (Eichler et collab.,

). Les sursauts “longs”, qui peuvent durer quelquesites) seraient associés au phéno-
méne d’hypernova (ou collapsal) (Paczynski, 1998). Unemgva est I'§ondrement gravi-
tationnel d’'une étoile supermassive 80 M,). Des jets relativistes de plasma se forment alors
le long de I'axe de rotation de I'étoile progénitrice dansgleels les particules peuvent étre
accélérées et étre responsables de I'émission non-thezroluservée.

Aucun GRB n’a été jusqu’a présent détecté aux tres hautegiésePar contre, le LAT
de Fermi a détecté I'émission (supérieure a 100 MeV) de pluseddizaine d’entre eux, en
particulier un photon en provenance de I'émission rémandatGRB 090902B d’énergie =
33.4+27 GeV (Abdo et collab!, 2009d).

Les GRB sont également de bons candidats pour les sourcesydes cosmiques d'ultra-
haute énergidm,mon.
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Fic. 3.17 —Distribution sur le ciel des 2704 sursautobservés par le détecteur BATSE.
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L'expérience H.E.S.SHigh Energy Stereoscopic Systesysteme stéréoscopique de haute
énergie) est un réseau de quatre télescopes dédié a l@asimp de tres haute énergie entre
100 GeV et 100 TeV (voir figure—4.1). Les télescopes colladegtumiere Cherenkov émise
lors du développement des gerbes de particules initiéeeparhotonsy de tres haute éner-
gie. La lumiére collectée est ensuite enregistrée par lepiétecteurs placés a la focale des
télescopes.

Le réseau de télescopes H.E.S.S. est le fruit d’'une cobdiborentre 35 institutions répar-
ties dans 12 pays. Le premier télescope est opérationneisi2p01 et le systeme complet est
pleinement opérationnel depuis le début de 'année 2004.
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Fic. 4.1 —Vue aérienne du réseau de télescopes H.E.S.S. situé a 18@aftitnde en Namibie
dans la région des Monts Khomas. Les télescopes sont plagésoammets d’'un carré de 120
m de coté dont I'une des diagonale est orientée suivant &ction nord-sud.

4.1 Le site

H.E.S.S. est situé a 1800 m d’altitude dans la région des $MKhibmas en Namibie
(23°16184” Est, 163000.8” Sud). Plusieurs raisons expliquent le choix de ce lieu. Tout
d’abord, la situation géographique, proche du tropique dpricorne, permet d’observer une
grande partie du plan Galactique ou la densité de sourcda pkis importante (voir figure
E.2). Ensuite, le site se trouve loin de toute grande viltioeic de toute pollution lumineuse. Le
climat dans cette région est semi-désertique, ce qui gaadatfois un ciel peu nuageux et une
faible humidité. L'altitude élevée permet de se rapprochemaximum de développement des
gerbes et de réduire I'absorption de la lumiére CherenkofinEcette région se caractérise par
un champ magnétique relativement faible (0.2 Gauss) earrals 'anomalie magnétique de
I'’Atlantique sud. Cela a I'avantage de réduire les déviaides particules chargées des gerbes
et permet une meilleure reconstruction des photons intsden

4.1.1 Disposition des télescopes

Les quatre télescopes sont disposés aux coins d’'un carrgQde He co6té dont I'une des
diagonale est orientée suivant la direction nord-sud (figure[4.1). Deux ffets entrent en
compétition pour le choix de la distance entre les télescdpleis cette distance est importante,
meilleure est la vision stéréoscopique des gerbes. Or,dlaapilité que plusieurs télescopes
détectent la lumiére émise par une méme gerbe est d’autastgphnde que les télescopes
sont proches. La distance choisie pour I'expérience HE.8st par conséquent le meilleur
compromis entre ces deuxtets qui maximise la sensibilité a I'énergie de seuil du syste
(~ 100 GeV).

4.1.2 Instruments complémentaires

Le site de I'expérience est équipé de plusieurs instrunsatisndaires pour le contrdle de la
gualité de I'atmosphére. Chaque télescope est équipé ddiametre infrarouge pour mesurer
le taux d’humidité et la température jusqu’a une altitudelictekilometres environ pendant les
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Fic. 4.2 —Carte de la volte céleste en coordonnées Galactiques. liarrégagenta représente
la partie du ciel visible par H.E.S.S. avec un angle zénithfrieur a30°. En échelle de cou-
leurs est représenté une vue du ciel par le télescope Fempokition géographique de H.E.S.S.
lui permet d’observer le centre Galactique ainsi qu’unergta partie du plan Galactique. Cette

carte est tirée du site TeVCat (Wakely et Hotan, 2008)

prises de données dans la direction de pointé. Les congliti@i€orologiques sont également
contrdlées par des capteurs au sol qui mesurent la temp@rktyression, le taux d’humidité
ainsi que la vitesse et la direction du vent. Un transmefieamet de mesurer la transparence
des basses couches d’atmosphere~s&@00 metres d’altitude. La lumiéere transmise par des
LEDs installées sur le plateau du Gamsberg (30 kilométre du site et 500 métres plus haut)
est mesurée par un récepteur sur le site. Un radiometraonfya au sol balaye I'ensemble
du ciel en permanence et détecte I'arrivée des nuages. BnflllDAR (Light Detection and
Ranging est présent sur le site. Il mesure la concentration et lartiépn des aérosols jusqu’a
une dizaine de kilometres d’altitude par rétidasion d'impulsions laser.

4.2 Lestélescopes

4.2.1 Description

Les télescopes de H.E.S.S. (voir figlird 4.3), tous idensiggant en acier et ont une monture
de type alt-azimutale permettant de pointer dans touteditestions du ciel. La vitesse de
rotation des télescopes peut atteindre’J@ minute. Cela peut étre important pour la détection
de phénoménes transitoires comme les sursauts gammagléssopes sont montés sur un
rail circulaire de 13.6 m de diameétre ce qui letiire la possibilité de pivoter autour de I'axe
vertical. Les surfaces collectrices et réflectrices de émengquant a elles peuvent pivoter autour
de l'axe vertical. Les caméras sont maintenues par quadseebla distance focale de 15 m des
réflecteurs.

La lumiére émise par les gerbes initiées par des photass tres ténue. Il est alors néces-
saire d’avoir une surface collectrice de lumiere assez itapte pour espérer avoir une bonne
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Fic. 4.3 —Schéma d’un des télescopes de H.E.S.S. La monture depaesst de type alt-
azimutale avec un montage Davies-Cotton pour le réflectéardernier collecte la lumiére
Cherenkov des gerbes atmosphériques et la renvoie sur unéraglacée dans le plan focal a
une distance de 15 m.

sensibilité. Pour ce faire, les quatre réflecteurs de HE €t des structures hexagonales de
13 m de diametre. Chacun d’entre eux est constitué de 380rsuinculaires de 60 cm de
diamétre pour une surface réflectrice totale de 187vwir figure[Z3). Lombre engendrée par
les bras supportant la caméra et par la caméra elle-mémie cétte surface d’environ 11% en
moyenne.

Les miroirs sont disposeés sur la structure en “toile d’aréej selon un montage de Davies-
Cotton. La structure sur laquelle viennent se poser lesimiest sphérique, de focafe= 15
m. Chaque miroir est sphérique avec une distance focale égalouble de la distance focale
f de la structure. Ce type de montage permet de réduire lati@mrde coma qui conduit a une
déformation de la tdche lumineuse pour une source loin de Batique. Il entraine par ailleurs
une dispersion temporelle du front d’'onde apres réflexionesumiroirs. Cette dispersion, qui
est de l'ordre de 4 nanoseconde, est inférieure a la durée du signal que l'ertlecb a mesu-
rer (de I'ordre de 5 nanosecondes) et a doncfiiet @égligeable. Lors de leur installation, la
réflectivité des miroirs était supérieure a 80% dans la ganerdengueurs d’onde de la lumiere
Cherenkov (entre 300 et 600 nm). Cependant, en raison dlisgement et de I'exposition aux
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poussiéres, une perte de réflectivité de 4 a 5% par an estvébséine opération de réalumi-
nisation des miroirs de chaque télescope est en cours depigbut de 'année 2010. Un seul
télescope estfiecté a la fois par cette opération. En avril 2011, les mird@grois des quatre

télescopes ont déja été remis a neuf.

4.2.2 Alignement des miroirs

Chaque miroir repose sur un support motorisé permettagglage fin de leur orientation
(voir figure[£3). La procédure de réglage de I'alignemerst oiéroirs consiste a pointer le
télescope en direction d’'une étoile brillante et a fairencumier les 380 images individuelles
renvoyées par chaque miroir en une seule. Pour cela unea&04& (appelée LidCCD, visible
sur la figurd Z1) est placée au centre du réflecteur et etnelgis images qui se réfléchissent sur

le cagot fermé (peint en blanc) de la caméra. Cette procédudécrite dans Cornils et collab.
(EQQ ).

Fic. 4.4 —A gauche : Vue des miroirs de H.E.S.S., chaque télescopeotstline surface
réflectrice constituée de 380 miroirs de 60 cm de diamétre poa surface totale d&07 nf.
A droite : Schéma des supports motorisés d’un miroir permétgon alignement.

La fonction d’étalement d’une source ponctuelle (égaldrappelée PSF potRoint Spread
Function) mesure la taille de I'image obtenue a partir d’'une souraechelle. En raison de
I'aberration de coma, plus la source ponctuelle est loiria@loptique et plus la PSF s’élargit.
De la méme maniere, on observe un élargissement de la PSHhe&iofode I'angle zénithal
d’observation qui est di a la déformation de la structureétiestope (voir figure~4.5 €4.6).
Les réflecteurs de H.E.S.S. sont tels qu’a la fin de la proeédiatignement, la PSF est, dans
tous les cas, inférieure a la taille d'un pixel de la caméra ggra détaillée par la suite).

4.2.3 Correction de pointé

Les déformations mécaniques de la structure des télessope£galement responsables
d’erreurs sur la position de pointé. La précision de pointebdu télescope est de 30”. Tous les
mois, des observations dediées permettent de mesurefdesydéons et de les corriger. La pré-
cision de pointé est en permanence mesurée et optimiséeotédure, décrite daﬁben
M) utilise la caméra CCD au centre du réflecteur airisimgucameéra CCD supplémentaire,
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Fic. 4.5 —Image d’'une étoile renvoyée par les miroirs sur le capot femfune caméra en
fonction de sa distance angulaire a I'axe optique. L’hexagyeeprésente la taille d’'un pixel de

la caméra. Cette figure est tirée de (Cornils et collab., H003
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Fic. 4.6 —A gauche : Evolution de la taille de la PSF pour une source pagite en fonction de

la distance a I'axe optique. La variablgg, représente le rayon d’'un cercle contenant 80% de
I'image. Les variablesgia €t oanential Feprésentent les écarts types de I'image par rapport a
I'axe optique. A droite : Evolution de la taille de la PSF paure source ponctuelle en fonction
de I'élévation. Les variables  imuthal €t Tatitudina representent les écarts types de lI'image par
rapport & I'axe optique. Ces figures sont tirées de (Corrilsatiabl,[200B).

fixée a la place d’'un miroir (visible sur la figure ¥.4) et qusebve directement le ciel (appelée
SkyCCD). La LidCCD observe I'image d’étoiles sur le capatrié de la caméra tandis que la
SkyCCD observe directement le ciel. La comparaison des theages, pour des angles zéni-
thaux et azimutaux variés, permet d’obtenir un modéle derd&ition des télescopes qui peut
ensuite étre appliqué pour corriger les données. Cette&guoe réduit la précision de pointé a
20". Une précision de l'ordre de 6” peut méme étre atteintensutilise une CCD (skyCCD)
pendant les observations.
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4.3 Lescaméras

Les caméras de I'expérience H.E.S.S. (figuré 4.7), placégdem focal des télescopes,
sont chargées d’enregistrer et de faire I'image de la luen@nerenkov émise par les gerbes
atmosphériques. Leur grand champ de vuggBrmet de contenir 'image d’une gerbe en entier
dont la taille caractéristique est de I'ordre de 1°alZzs cameéras sont finement pixellisées, ce
qui leur permet de résoudre les détails des gerbes et aarsfaire une reconstruction précise.

Fic. 4.7 —Photographie d'une caméra de H.E.S.S. avec le capot ouesdant I'installation
des cones de Winston. On distingue les faces des photolcalioirs. Une partie d’entre eux
(sur la partie droite) ont déja leur cbne de Winston installé

Par ailleurs, le flash de lumiere Cherenkov étant tres beef’'¢ddre de 5 ns), la prise de
décision pour I'enregistrement d’un événement doit étes tapide. La lumiere de fond du
ciel (ou NSB poumlight Sky Backgrourjddont les photons sont détectés de maniére aléatoire
suivant une statistique poissonnienne, constitue un teuibnd important et il faut étre capable
de n’enregistrer I'image de la gerbe que lorsque celle-mide dans le ciel. C’est pourquoi les
caméras possedent une électronique rapide embarquée.

Les caméras de H.E.S.S. font 1,6 m de diametre et 1,5 m dengi@do pour un poids total
de 900 kg.

4.3.1 Instrumentation du plan focal

Chaque caméra est constituée d’'un réseau hexagonal de lﬁzﬂpbotomultiplicateLﬂs
(PM) également appelés “pixels” dans lesquels la lumiémré&ikov est collectée. Chaque PM
posséde un champ de vue dans le ciel d&0Les PMs sont constitués d’'une photocathode
qui a la propriété de convertir la lumiére en électrons (Espphotoélectrons). Ces électrons
sont alors accélérés par un fort champ électrique dans éeduleur nombre est multiplié par
passage sur plusieurs dynodes. A la sortie du tube, on récupé&ourant électrique mesurable.

IModeélePhotonis XP2960.
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Le gain des PMs est défini comme le nombre d’électrons rééapgaur un photoélectron a la
photo-cathode. Dans H.E.S.S., un gain nominakd2 x 10° est appliqué afin de détecter le
photoélectron unique.

L'efficacité de conversion de la lumiére en courant électriquapgstiée “dicacité quanti-
qgue”. Celle-ci varie en fonction de la longueur d’onde etalpdsition d’arrivée du photon sur
la photocathode. Elle est de I'ordre de 20% (voir figuré 4®)rga gamme de longueurs d’onde
correspondant a celle de la lumiére Cherenkov (proche dé)I'Bur la figurd 4B, la variation
relative de I'dficacité quantique est représentée en fonction de la posit@orivée du photon
sur la photocathode en incidence normale. On constate omatée de |'@icacité relative due
a la position de la premiere dynode. Afin de n’utiliser quedatip homogene, on place devant
les PMs des cones de Winston dont la taille est plus petiteejleede la photocathode. Le prin-
cipal objectif de ces cones est néanmoins de concentremiade. lls permettent également de
récupérer les photons qui tombent dans les surfaces mottedes PMs. Ce dispositif présente
par ailleurs I'avantage de réduire I'angle de vue des PMsaaetggméme occasion de limiter
I'influence des photons du bruit d’albédo d’incidence sigqée a 30. Ces cones possédent un
facteur de transmission de la lumiére compris entre 67 et 80%
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Fic. 4.8 —Efficacité quantique en fonction de la longueur d’onde pour tRBMs (points noirs).
La ligne rouge représente la valeur moyenne. Cette figurgréstde 5).

4.3.2 Electronique

Les photomultiplicateurs sont regroupés par 16 dans 6@sniie I'on appelle “tiroirs” a
I'avant de la caméra (Vincent et collab., 2003). Chaquértaontient I'électronique d’acquisi-
tion et de contrdle ainsi qu’une partie de I'électroniqueldelenchement et I'alimentation haute
tension des PMs. Un tiroir est présenté sur la fifurel 4.10akiére de la caméra se trouve une
baie électronique contenant I'unité centrale et I'élatijae de déclenchement global de la ca-
méra.

L'électronique des tiroirs est regroupée dans trois catl®sx cartes analogiques identiques,
chacune dédiée a 8 PMs, et une carte de slow-control.
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Fic. 4.9 —Efficacité quantique relative en fonction de la position d’matgion d’'un photon avec
(de (Rcll2005)

la photocathode pour un PM. Cette figure est tirée

Fic. 4.10 —Photographie d’un tiroir des caméras de H.E.S.S. Les tulbesgmultiplicateurs
sont situés a droite ; chaque tiroir en comporte 16. lls saiités par leurs bases (au milieu)
aux cartes électroniques (a gauche). Chaque tiroir contiErux cartes analogiques (une pour
huit PMs) et une carte de slow-control.

La synoptique des cartes analogiques est représentéefggurE[4.T1. Le signal en sortie
d’'un PM est séparé en trois voies : deux voies d’échantiigenet une voie de déclenche-
ment. Les voies d’échantillonnage ont deux gairfsédents afin d’assurer une large gamme
dynamique. La premiére voie, appelée voie de haut gainredagamme entre 1 et 150 photo-
électrons. Cette voie possede un gain tel qu’il est posdibleésoudre le photoélectron unique
et d’assurer un contrble et une calibration de I'électrogifjable. La voie de bas gain quant a
elle couvre lagamme entre 15 et 1600 photoélectrons. Pewlate voies, le signal est amplifié
et stocké dans des mémoires analogiques circulaires,appés a I'origine pour I'expérience
ANTARES. Il s’agit des puces ARS (poémalogic Ring Samplér Ces puces échantillonnent
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Fic. 4.11 —Synoptique de I'électronique des cartes analogiques deeas de H.E.S.S. Cette
figure est tirée ddj_(BEhEOS)

le signal a une fréquence de 1 GHz dans 128 cellules. Si ualsigrdéclenchement est recu, les
amplitudes enregistrées dans les ARS sont lues sur unedet®1 6 ns (correspondant a 16 cel-
lules) puis sommées. Le signal est alors numérisé par uredisseur analogique-numérique
(ADC, Analogic Digital Convertey et transmis a l'unité centrale de la caméra par I'intermé-
diaire d’'un FPGA Field Programmable Gate Arrgy

Les cartes de slow-control gérent la communication ave®léuie de gestion de la caméra.
Elle sont utilisées pour le formatage et I'envoi des donia€esysteme d’acquisition mais égale-
ment pour la configuration et le contrdle des tiroirs. Ellempettent de fixer les hautes tensions
appliquées aux PMs (et éventuellement de les éteindre daas lou une étoile trop brillante se
trouve dans le champ de vue d’'un PM), de lire les valeurs deaots d’anode, de contrdler la
température ou encore de lire les taux de déclenchemenedaelirM.

4.4 La stratégie de déclenchement

4.4.1 Objectif et principe

La lumiére Cherenkov émise par les photorde trés haute énergie est un évenement bref
et ténu. Il est alors nécessaire d’optimiser le systeme deniéghement du réseau de télescope
pour enregistrer ces événements et non des fluctuationsuduwbrfond de ciel. Ainsi, la stra-
tégie de déclenchement est optimisée pouffrsiachir au maximum du bruit de fond de ciel.
Elle vise également a tirer partie de la stéréoscopie avaecqumdition de n’enregistrer un éveé-
nement que si il est détecté par au moins deux télescopestr®jaart, les muons créés lors du
développement des gerbes hadroniques peuvent décleadystéme mais la lumiere Cheren-
kov gu'’ils émettent n'est en général détectée que par unéiesicope. La stéréoscopie permet
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de rejeter ces événements.

4.4.2 Description

H.E.S.S. utilise un systeme de déclenchement a deux niveaugéclenchement local qui
se fait dans les caméras et un déclenchement global géré& pastéeme de déclenchement
central situé dans le batiment de contrdle. Le systeme derd#ement est décrit en détails
dans Funk et collabl (2004).

Le systéme de déclenchement local éitatué dans les caméras. Il requiert que le signal
dans un PM excede une valeur de s&jilcorrespondant a un nombre de photoélectrons fixé.
Les gerbes électromagnétiques sont plutét homogenes aeeextension angulaire de 'ordre
de 1 a 2. Cette taille angulaire se traduit dans la caméra par unédeunzaine de PM éclairés.
La caméra est donc divisée en 38 secteurs de 64 pixels quiaerent de maniére homogene.
Un second seuib; est alors défini. Ce seuil correspond au nombre de pixel paeweayant
dépasse le seudl; dans une fenétre temporelle d€l.3 ns. Un comparateur dans les cartes ana-
logiques &ectue cette premiére étape. Si, dans un secteur, plBspigels ont dépassé le seuil
en chargeS,, alors un ordre est envoyé a tous les tiroirs d’arréter Liggitjon et de commen-
cer le traitement des données. Par ailleurs, un signal gsyérau systeme de déclenchement
central.

Des lors, si dans un intervalle de 80 ns le nombre de télesamnt envoyé un signal de
déclenchement au systeme central ne dépasse pas I8 saailui-ci renvoie un signal de “fast-
clear” qui interrompt le processus de lecture des donnéedntre, si le seulb; est dépassé,
les données des télescopes ayant déclenché sont envogéesgistrées.

4.4.3 Choix des seuils et performances

Le temps mort induit par le processus de déclenchementcteédguis d’envoi des données
est de 446:s. Pendant ce temps, les caméras des télescopes impligqnsd®gdanement ne sont
plus disponibles pour I'observation.

Les valeurs des fiérents seuil$;, S, et S; ont été choisies de maniére a obtenir un seuil
en énergie aussi bas que possible, c’est pourquoi un Seddible est requis. Toutefois, il
faut également st&ranchir au maximum du bruit de fond de ciel et des muons. Lr thu
déclenchement en fonction du sesilest représenté sur la figure 4.12 avec un sguiixé a 3.
Lorsque ce seuil est inférieur-a5 pour un seul télescope, le taux de déclenchement augmente
brutalement en raison du bruit de fond de ciel. En revanahsgue plus d’un télescope est en
jeu, on peut descendre ce seuil &. Par ailleurs, comme l'illustre la figure 4113, la stéréqgse
permet de s’iranchir de la grande majorité des événements générés parmess.

Les valeurs retenues sont les suivantes : pour déclenclsgsieme, il faut un minimum
de S; = 4 photoélectrons par pixelS, = 3 pixels en coincidence dans un secteubgt 2
télescopes. Ces valeurs permettent de faire passer le ¢agi&otenchement de 1 kHz pour un
télescope seul a 300-400 Hz.

4.5 Deéroulement des observations

Pour pouvoir détecter les gerbes atmosphériques de mapiéngale et pour que le systeme
ne déclenche pas de maniére excessive sur des événemarits,ftas prises de données sont
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Fic. 4.13 —Distributions du rapport longueur sur intensité des imagesir chapitre[®) ob-
tenues pour un déclenchement avec un et deux télescoppsdtigement en clair et foncé).
La ligne continue est le résultat de simulations de muonssdue le systeme est utilisé avec
deux télescopes, la contribution des muons au déclenchetisparait. Cette figure est tirée de

(Funk et collab., 2004).

effectuées uniquement lorsque le niveau de bruit de fond desigddfisamment faible. Les
observations ont ainsi lieu lorsque la lune n’est pas \aséil lorsque le soleil est a plus de
18 sous I'horizon. Cela laisse environ 25 nuits par mois poutatial d’environ 1000 heures
d’observation par an.
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Les pointés d’observations, également apprlés ont une durée nominale de 28 minutes
pour limiter le volume des données et pour éviter une vamnadiangle zénithal trop importante
au sein d’'une seul observation. Les sources observéesmdedauns d’observations sont
définies a I'avance par le comité d’observation de H.E.S18.Ja base de propositions faites
par les membres de la collaboration.

Des runs d’étalonnages sont également pris, ils serverupééer les informations utiles a
I'étalonnage des caméras qui sera présenté dans le clifdtes runs doivent étre pris tous les
deux jours notamment pour la calibration du photoélectrique, pour la mesure des piédes-
taux électroniques et pour 'homogénéisation (flat-field).
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Lorsqu’un événement est détecté et numérisé par les canligrfmsmation en charge par
pixel est convertie en unité gms d’ADC(Analogic to Digital Convertex. L'analyse des don-
nées en général doit permettre de remonter a I'énergie étdetion des photong a I'origine
des événements afin de produire des spectres et des cartek dme premiére étape consiste a
remonter au nombre de photons Cherenkov détectés par ghesttI’étalonnage des caméras.
Par la suite, cette intensité par pixel est utilisée pourorger a I'énergie du photon incident :
c’est I'étape de reconstruction qui sera décrite dans Ipitreasuivant.

5.1 Etalonnage des caméras

La procédure d’étalonnage des caméras permet de remormendure de photons détectés
par pixel. Elle permet d’obtenir le facteur de conversiottenombre de pas d’ADC et nombre
de photoélectrons. Lors de I'acquisition, le signal enisatés PMs est échantillonné et si I'en-
registrement d’un événement est déclenché, 16 celluledummdans les mémoire analogiques

77
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(les ARS poutrAnalog Ring Sampléet numérisées par un convertisseur analogique-numérique
(ADC) avec un facteur de conversion d&22 mV par pas d’ADC.

Pour chaque photomultiplicateur et pour chaque voie d'adtpn, haut gain (HG) et bas
gain (BG), le calcul de 'amplitude en photoélectrons reengonction de la charge en coup
d’ADC mesurée ADCHC et ADCB®) est le suivant :

ADCHC — pHG
ARG - X FF (5.1)

ADCHG
Ye

ADCHG
e

A x (HG/BG) x FF (5.2)

ou

— PHC et PEC sont les positions en pas d’ADC des lignes de base de I'éleiguie de chaque
voie appelées piédestaux,

— y4PCHG st e gain de la voie de grande amplification en nombre descdDC par
photoélectron, mesuré a partir du spectre du photoéleatrmue (décrit dans la section
5I3),

— FF est un ca@cient, appelé cdécient de “flat-field” qui permet de corriger dediér
rences relatives dfgcacités optiques et quantiques entre les pixels d’'une méména,

— HG/BG est le rapport d’amplification entre les deux voies d’asitjon. La voie de faible
amplification ne permet pas de résoudre le photoélectrajuen5on gain n’est donc pas
mesurable directement, aussi, il est estimé a partir dudgala voie de grande amplifica-
tion et du rapport H@BG.

L’'étalonnage doit donc permettre de déterminer pour chaqigeet chaque pixel la position
de la ligne de base de I'électronique (le piédestal), lawade gain de la voie de grande am-
plification y2P“"° et le rapporHG/BG. Les codicients de flat-field quant & eux ne dépendent
pas de la voie d’acquisition et une seule valeur est dériaépigel.

La mesure de I'iicacité optique a partir des images de muons permet ensyitasser de

I'intensité en photoélectrons a celle en photons Cherenkov

5.1.1 Pixels non-opérationnels

Par ailleurs, les pixels présentant des dysfonctionnesramivent étre identifiés et écartés
de la procédure pour ne pas introduire de biais. Plusieatsifes peuvent étre a I'origine de ces
pixels non-opérationnels :

— La haute tension peut se révéler instable lors de I'adiprisou ne pas étre a sa valeur

nominale.

— Les ARS peuvent connaitre un comportement anormal. Laréedé lecture de la mé-
moire analogique est désynchronisé de la position d’&ertta qui entraine la perte d’'une
partie du signam 5) présente plusieurs mébpadur identifier ces pixels.

De la méme maniere, les pixels pointant vers des étoildatels au cours de I'acquisition sont
éteints afin de ne pas endommager les photo-multiplicatisidoivent également étre écartés
de la procédure. En moyenne536 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 directementtia gas données. Par contre, la
détermination des autres facteurs de calibration néeeds# dispositifs spécifiques.

Pour déterminer la valeur du gain de la voie de grande amiificy2°“"C, il est possible
de mesurer la position du pic du photoélectron unique. Pelar, an dispositif est installé dans
les abris des caméras afin de ne pas étre contaminé par ldéfoitd du ciel. Ce dispositif est
constitué d'une LED pulsée a 70 Hz et d’ufifdseur, placés a 2 m des caméras permettant de
les éclairer avec une homogénéité de 50% et un signal de @ddbotron par pixel en moyenne.

La détermination des céiicients de flat-field estfiectuée grace a des LEDs pulsées pla-
cées au centre du réflecteur, a 15 m des caméras. Ces LEDgteatrd&®btenir une lumiére
homogeéne dans un angle de? 18upérieur a la taille du champ de vue des caméras. Ces flashs
de lumiére durent 5 ns et ont une intensité comprise entre 10 et 200 photoétextr

5.1.3 Détermination des piédestaux

La position des piédestaux est la valeur moyenne en coud3@mesurée en I'absence de
signal. Elle caractérise donc la réponse de la caméra etittenks ligne de base de I'électro-
nique.

Deux composantes contribuent a la largeur de ce piédestbruits 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 theresiegst évalué en enregistrant
I'intensité en sortie des photomultiplicateurs dans Imb#é totale avec le capot des caméras
fermé. Il en résulte un signal gaussien dont la valeur mogexst comprise entre -11000 et
-13000 pas d’ADC pour les deux voies d’acquisition (voir figib.1). Ces valeurs moyennes
dépendent de la température dans la caméra et peuvent aiigsilors des prises de données.
Le comportement observé est un décalage du piédestal quafieindre 50 pas d’ADC par
degrés Celsius (ce qui correspond a pres de 0.6 photoéigmito la voie haut gain). Dés lors,
pour atteindre la sensibilité nécessaire pour évaluer ¢teggthectron unique, il est nécessaire
d’évaluer régulierement la position du piédestal lors desep de données.

La largeur des piédestaux dans le noir, dominée par le biectrénique, est de l'ordre
de 15 pas d’ADC pour la voie de grande amplification et 7 paddApour la voie de faible
amplification. Cela représente respectivemeft2 et~ 1 photoélectron.

La largeur du piédestal est par ailleufieatée par le bruit de fond de ciel, comme le montre
la figure[®2. Plus le bruit de fond de ciel est important, pauslistribution des piédestaux
est large. Le couplage entre les photo-multiplicateurseiiémoires analogiques se comporte
comme un circuit RC. Les bréves @ ns) impulsions positives dues aux signaux sont suivies
d’'une contrepartie légérement négative de quelques neicomsles. Cette durée - correspon-
dant a la constante de temps du circuit RC - est grande dewaetrips moyen entre deux
événements dans des conditions normales d’observatiencdmreparties négatives des im-
pulsions sont alors sommées et moyennées induisant uragécdé la ligne de base vers les
valeurs négatives. Par ailleurs, lors du déclenchemenedtaméra sur une gerbe, et méme sile
photomultiplicateur n’est pas touché, ce dernier peugiiétout de méme une partie du signal
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Fic. 5.1 —Distribution en coups d’ADC du signal mesuré par un photdiplitateur avec le
capot des caméras fermé pour les deux voies d’amplificatiarposition de la moyenne des
distributions appelée piédestal représente la ligne deshbdes I'électronique. Cette figure est
tirée de [§5I|55d 25&)5).

dd a la lumiere du ciel. Dans ce cas, la valeur enregistrégossive par rapport a la ligne de
base.
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Fic. 5.2 —Distribution en coups d’ADC des piédestaux poyfatents taux de bruit de fond de

ciel mesurés dans les données. Cette figure est tirée ded@iharet collab., 2004a).
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Les piédestaux sont déterminés au cours des prises de dodeéegu’'un nombre fisant
d’événements a été enregistré et en gardant ce nombre cbribist réévalué sitét que sa
valeur moyenne présente une déviation significative. Pbagee événement, seuls les pixels
n'appartenant pas a une image de gerbe sont retenus.

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

Un des dfets systématiques que j'ai pu mettre en évidence pour ladigiation du piédestal
dans les données est la présence de modes communs. |l Sagietalage cohérent de la ligne
de base de I'électronique. La plupart du temps, fet est observé pour une moitié de caméra
a la fois. La raison de cette séparation est que chaque canogsade deux alimentations, une
par demie-caméra. Le lien entre les modes communs et lesrgtions est présenté dans cette
partie.

5.1.4.1 Description

La valeur ou I'amplitude d’'un mode commun est définie commmdgenne du décalage
des piédestaux pour les pixels ne contenant pas de sigralipewmoitié de caméra. On obtient
une valeur de mode commun par demie-caméra, en unité degbhbctrons par pixel. Il a été
observé que les piédestaux peuvent subir un décalage oolvérs les valeurs négatives par
rapport a la valeur moyenne, l'intensité est alors surestirtis peuvent tout autant étre décalés
vers les valeurs positives, et dans ce cas, on observe usesbmation de I'intensité. Ceffet
représente un décalage d’'une dizaine de coups d’ADC pak. pirece fait il &fecte principa-
lement la voie bas-gain. Erffet, si le décalage est identique dans les deux voies en wd@tés
coups d’ADC, il est réduit d’'un facteur 13 dans la voie haut-gain, valeur correspondant au
rapport entre les gains des deux voies (voir se€fion]5.1.5).

La figure[E3B donne un exemple du phénomene de mode communetadsnnées de
H.E.S.S. Cette figure représente l'intensité mesurée damsaméra pour chaque voie d’am-
plification. Pour 'événement présenté, le décalage cohéles piédestaux est vers les valeurs
négatives par rapport a la valeur moyennefteeest clair dans la voie bas-gain pour laquelle
I'intensité est surestimée sur la moitié inférieure de Iaéea.

5.1.4.2 Caractérisation des modes communs

La distribution des amplitudes de mode commun dans une énbiticaméra montre que
~ 5% des événements soffiiectés par un décalage anormal. Cette distribution estmgEssur
la figure[2.4. Le décalage cohérent peut étre relativemepoitant, jusqu’a 5 photoélectrons
par pixel.

Comme le montre la figufe 3.5, la distribution des amplitudtkEssmodes communs présente
une forme de sinusoide amortie lorsqu’on la construit etion du temps séparant I'événe-
ment considéré de I'événement précédent. Lorsque deweinanis déclenchent I'acquisition
dans un intervalle de temps inférieura2 ms, on observe un décalage cohérent des lignes de
base.

Ces oscillations des piédestaux sont vraisemblablemess @wn couplage capacitif entre
les alimentations et le systéme d’acquisition. Lors dudfam des données d’'un événement,
les alimentations sont sollicitées et mettent un certaimptea revenir a I'équilibre. La forme



82 CHAPITRE 5. ETALONNAGE DU DETECTEUR

Fic. 5.3 —Image dans une caméra, en unités de photoélectrons, d’'umegant pour lequel un
mode commun est observé. Cgtke est principalement visible dans la voie bas-gain (atéjoi
et gfecte une demie caméra a la fois. Pour I'événement représenié décalage cohérent
des piédestaux a pour conséquence une surestimation teEnkité dans la partie basse de la
caméra. L'gfet est plus visible pour la voie de faible amplification.
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Fic. 5.4 —Distribution de I'amplitude du décalage cohérent des pgtdex en photoélectrons
par pixel sur la moitié haute d’une des caméras de H.E.Sexténsion de la distribution gaus-
sienne vers les valeurs positives constitug% des événements.

de l'oscillation peut ainsi étre ajustée par une sinusoidere par une exponentielle décrois-
sante :

f(t)=A-cospt+¢)- eV +C (5.3)

ou A mesure I'amplitudeqw est la pulsation du systemg.en est la phase, représente la
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Fic. 5.5 —Distribution des amplitudes de mode commun en fonctionrdpgeséparant I'événe-
ment considéré de I'événement précédent pour des intesvdd temps allant jusquéms dans

la voie bas gain d’'une demie caméra. En de¢d@6usil n'y a pas d’événement en raison du
temps mort de l'instrument. La distribution des événemeats cette représentation présente
une oscillation caractéristique d’un couplage capacitif.

constante de temps, c’est-a-dire le temps caractéristi@tnuation de I'oscillation &€ est
une constante pour prendre en compte un éventuel décalagmmar rapport a zéro. Un tel
ajustement est présenté sur la figuré 5.6. Comme il y a uneadation par moitié de cameéra,
les dfets ne sont pas forcément en phase et donc pas forcémemevisibméme temps dans
toute une caméra. Ceffet est présenté sur la figurels.7, c’est également la raisangquelle
seule la partie basse de la caméra semble &&etée pour I'événement montré en fighrd 5.3.

Les distributions de I'amplitude des modes communs sosté&gs par la fonctidn 3.3 et les
résultats sont enregistrés pour toutes les prises de denngefigure§ 518 €13.9 présentent les
distributions obtenues et I'évolution en fonction du runlaservation de la fréquence d’'oscilla-
tion w/2r et de la constante de tempslans chaque moitié de caméra (haute ou basse, corres-
pondant chacune a une alimentation). Les valeurs obteon¢sahérentes entre les télescopes
et stables en fonction du temps depuis le run 36478 (comels au mois de décembre 2006).
Pour les observations antérieures, les valeurs des paemnsgtistées pour les données obte-
nues avec le télescope numéro 3 (CT3) ne sont pas en accaribavwaleurs obtenues pour les
autres télescopes. Ce changement de comportement est dlbpénation de maintenance sur
les alimentations et durant laquelle des résistances érahétngées, confortant ainsi notre in-
terprétation du phénoméne des modes communs dans les d@om@®e un couplage capacitif
entre les alimentations et le systeme d’acquisition.

La figure[2.ID présente, pour chaque télescope, la moyenaelispersion des valeurs de
fréquence et de constante de temps ajustées, pour toutdsskavations, pour les observations
avant le run 36478 et pour celleSectuées apres ce run. Depuis les opérations de maintenance
de décembre 2006, les valeurs sont cohérentes entrefilésedts télescopes et entre les deux
moitiés d’'une méme cameéra.
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Fic. 5.6 —Exemple d’ajustement sur le profil de la distribution des himges de mode commun
pour des événements consécutifs par la fon€fidn 5.3.
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Fig. 5.7 —Corrélation entre I'amplitude des modes communs en phett@ns par pixel dans

la voie bas-gain de d

5.1.4.3 Correction

eux moitiés d’'une méme caméra.
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Les oscillations des lignes de base de I'électronique smmig@es lors de la calibration des
données. La valeur moyenne du décalage par demie-caméed@gée pour chaque événement
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Fic. 5.8 —Les graphiques de gauche présentent, pour chaque téled@ymdution de la valeur
ajustée de la frequenae/2r par la fonction[2.B en fonction du run d’observation. Les-his
togrammes de droite en présentent les distributions. Lesiées représentées en noir corres-
pondent aux valeurs obtenues pour la partie haute des caedielles en rouge correspondent
a la partie basse.
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Fic. 5.9 —Les graphigues de gauche présentent, pour chaque téleséasution de la va-
leur ajustée de la constante de temysar la fonctiorf5.B en fonction du run d’observation. Les
histogrammes de droite en présentent les distributionrsdo@nées représentées en noir corres-
pondent aux valeurs obtenues pour la partie haute des caedielles en rouge correspondent
a la partie basse.
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Fic. 5.10 —Les graphiques de gauche présentent les valeurs moyens&®deences ajustées
pour chaque télescope. Ceux de droite présentent les wateoyennes des constantes de temps
ajustées pour chaque télescope. Les graphiques du hawtmnisig les valeurs ajustées pour
toutes les observations, ceux du milieu et ceux du bas pefgemspectivement les valeurs
ajustées avant et apres le run 36748. Les points noirs cporedent aux parties hautes des
cameéras tandis que les points rouges correspondent auiepdrasses.

dans la voie bas-gain en ne tenant compte que des pixelsnh’pga enregistré de lumiére
Cherenkov. La valeur du mode commun est déterminée dars/ogttcar elle est moins bruitée.
Par la suite, la position du piédestal de chaque pixel esgéardans les deux voies par la valeur
de I'amplitude du mode commun.

L'effet de cette correction a été estimé par simulations MonteyClaes photong sont
simulés et reconstruits par I'analyse par modéle semiytigak (qui sera décrite dans la partie
BE1.4). Le détecteur est également entierement simulémiteirs a la chaine d’acquisition
avec ou sans modes communs. La résolution en énergie aptabd@ tandis que le nombre de
v reconstruits est diminué de2% pour les simulations avec modes communs.
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515 Gains

Les facteurs de conversion entre unité d’ADC et amplitudesidmal en photoélectrons
peuvent étre déterminés une fois que la valeur de la lignesde the I'électronique est connue.

Le gain de la chaine d’acquisitigd®“' caractérise la voie(HG ou BG) d’acquisition dans
son ensemble. Il représente le nombre de pas d’ADC par pleotogn pour chaque voie et dé-
pend notamment du gain de chaque voie électronique (HG oweB@) gain du photomultipli-
cateur. Pour un gain caractéristique des photomultiglioatde~ 1, 7- 10, les gain des chaines
d’acquisition de haut-gain et de bas-gain sont respectwnemt °“H® ~ 80 etysP“E¢ ~ 5,3
pas d’ADC par photoélectanLa différence de gain entre les deux chaines d’acquisition d’un
pixel est uniguement due aux gains des amplificateur. Déslerapport attendu entre le gain
des deux voies vautGH¢/GB® = 13 7.

L'étalonnage des gains des voies de grande amplificaticaitseartir de prises de données
dédiées tandis que les gains des voies de faible amplificatat directement déterminés a
partir du rapport des gains déterminés dans les donnéesami@tion.

5.1.5.1 Gains des voies de grande amplification

L'évaluation du facteuys"“H® se fait & I'aide du dispositif de détermination du photoélec

tron unique présenté plus haut. Pour la voie de haut-gadfistabution en pas d’ADC peut étre
modélisée par une somme de plusieurs gaussiennes identfiggiédestal, au photoélectron
unique et aux signaux a plus d’'un photoélectron. Ces derémnt en général noyés dans la
gueue de la distribution.

" -
T 700 E Entrees 17112
GE, = Moyenne -12040
(1) - RMS 77,47
S 600
2 = ¥*/ndf = 116,2/129
B 500
- & N = 64140 + 2756
2 400
g 400f P =-12100+ 0,3
2 op = 17,65+ 0,24
. N, =1,12£ 0,09
200 y:DC’HG =77,51+£1,30
C o, =41,14+1,32
1001 i =0,73+ 0,04
; 1 1 | 1 1 1 1 I 1 ] 1 1 | 1 1 1 T + e J ] 1
-‘&200 -12100 -12000 -11900 -11800 -11700

charge (pas d’ADC)

Fic. 5.11 —Distribution des pas d’ADC obtenue lors de I'étalonnage aledie de grande am-
plification. La distribution est ajustée avec la fonctiodl.3.es valeurs ajustées des parametres
présentés dans le texte sont indiquées. Cette figure esilér 5).

!Les gains des voies électroniques de haut et bas-gaingéspectivemer®Hc = 72,7 etGH® = 5, 3.
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La distribution obtenue peut étre ajustée par la fonctidvesiie mmz) qui donne
la distribution attendue en nombre de pas d’AD:(

et 1(x~ PH6)?
G(x) = Nx( Voo exp[—é( p ) ]

ms1 HG ADCHG
PN Z exp }(x (P™® + nye )) )
\/ 27Ny, n' 2 Vno,,
pour laquelle :

— u est I'intensité moyenne recue par le pixel en photoélestron

— le piédestal électronique est ajusté par une gaussiendéwigtion standardp et de
moyenneP"C en unité de pas d’ADC,

— pour un signal de n photoélectrons, la distribution de &rmiest ajustée par une gaus-
sienne de déviation standasfhic,, et de valeur moyenne™® + nys°“H° en pas d’ADC,
ol ya°“H¢ est le haut-gain et est la déviation standard de la distribution induite par
un photoélectron unique,

— N et Ng sont des constantes de normalisation. Lors de I'ajustenueet valeur deNs
proche de 1 permet de vérifier le caractére poissonien dstigbdition de lumiére.

(5.4)

Cet ajustement, dont un exemple est donné sur la fl[guré 5ridepee déterminer le gain
de la voie de grande amplification. Pour 'exemple présehést de 775 canaux d’ADC par
photoélectron, conformément aux attentes, avec des flimtgade I'ordre de 41 canaux par
photoélectron.

5.1.5.2 Gains des voies de faible amplification

Le photoélectron unique ne peut étre identifié directemansdes voies de faible ampli-
fication. Dés lors, les valeurs des bas-gaipft5®) peuvent étre étalonnées indirectement a
partir des données d’observation en connaissant les bairts-et la position des piédestaux.

Pour réaliser cette opération, ilfitide calculer le rapport entre les nombres de pas d’ADC
pour les voies de grande et de faible amplification. Ce rdppopeut étre calculé que pour des
signaux dont 'amplitude est dans la gamme ou les deux voieslinéaires, c’est-a-dire entre
30 et 150 photoélectrons. Le rapport des gains vaut donc :

ADCHG — pHG

Pour chaque pixel, la distribution de ce rapport est ajugéeune gaussienne. La valeur
moyenne de cette gaussienne donne alors la valeur du rgpf{id/8G). Pour tout les pixels
des quatre caméras, la valeur obtenue est de I'ordre de &&c une déviation standard de
I'ordre de 10%, proche de la valeur attendue.

(HG/BG) = (5.5)

5.1.6 Correction des inhomogénéités de collection

Les codficients de flat-field permettent de corriger les inhomogéséttlatives de collec-
tion de lumiere entre les pixels. lls sont estimés a partiprilees de données spécifiques pour
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lesquelles les caméras sont illuminées de maniére homagenme LED placée au centre des
réflecteurs, a 15 m des cameéras.

L'efficacité de collection relative d’'un pixel par rapport a I'emble de la caméra peut
étre déterminée en formant le rapport entre 'amplitude enog pour le pixel considéré et
I'amplitude moyenne sur toute la caméra pour les événengémigrés par la LED :

_ <A>Pixel
P = Aycama

Pour homogénéiser la réponse de la caméra, I'inverse de \e@d#ur est alors utilisé. Le
codficient de flat-field d’'un pixel est donc défini comme :

(5.6)

FF=1/p (5.7)

5.2 Etalonnage de I'fficacité de collection de lumiére

La mesure de I'iicacité de collection de lumiére de I'instrument permet lespge de I'in-
tensité mesurée en photoélectrons a l'intensité en ph@abesenkov. Elle peut étre mesurée
pour chaque télescope en utilisant le signal généré par lessnle traversant ou passant a
proximité. Cette fficacité de collection prend en comptefiieacité des miroirs et des cones
de Winston ainsi que I'absorption de la lumiere Cherenkevesi500 derniers métres d’atmo-
sphére.

Fic. 5.12 —-Exemples d’'images de muons observés dans les données 83 Eette figure est
tirée de (Rolland, 2005).

Lorsqu’un muon passe a proximité d’un télescope, il émetanmeale lumiére Cherenkov
qui se traduit dans le plan focal de la caméra par une imageremefd’anneau (si le muon
traverse le télescope) ou d’arc de cercle (si le muon passzxarpté). La figurd 5.1 présente
un exemple d'image de muon enregistré par une caméra dardeogscas. La quantité de
lumiere recue est ajustée par un modeéle de formation d’imege anneaux dans les caméras
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Fic. 5.13 —Evolution de I'¢ficacité de collection de lumiére des quatre télescopes deS-B5E
(CT1, CT2, CT3 et CT4). Cettgieacité est mesurée a partir des images de muons entre mars

2004 et ao(it 2010. Cette figure est tirée lde (Charbohhierdp01

dont les parametres libres sonttieacité de collection de lumiére de l'instrument et I'épaiss
de I'anneau qui est supposée gaussienne. Ces images ssigeajtegulierement au cours des
observations.

Comme le montre la figuie 5113, fiecacité de collection de lumiere diminue régulierement
au cours du temps. Cetfet s’explique essentiellement par la dégradation de lactéfie
des miroirs. Les quatre télescopes présentent des vasaimrélées, principalement dues aux
variations des propriétés de I'atmosphere.

Afin de retrouver une fécacité de collection correcte, une opération de re-algatiun
des miroirs a été amorcée. En avril 2011, les miroirs de ttessquatre télescopes ont déja été
traités. Sur la figur€513, la remontée defleacité de collection pour le télescope CT3 est
visible.
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Chapitre 6

Reconstruction et analyse

6.1 Méthodes de sélection et de reconstruction . . . . .. ... ... ... 94
b11 Simulatiods . . ... ... 94
6.1.2__Sélection des données utilisables . . . . ... ... ... ... 95
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6.2.6 _Calcul de la significativilé . . . .. ... ... ... . ... .... 111

l6.3 _Analyse morphologiqué . . . . .. ... 112
.31 Productionde cartesdukiel . ... ................ 113

6.4 _Analysespectralb . .. ... .. ... 131

L'étalonnage du détecteur, décrit dans le chapitre prétegermet, pour chaque événe-
ment qui a déclenché I'acquisition, de connaitre le nombrpltbtons Cherenkov détectés dans
chaque pixel des caméras. Une fois cette étape réaliséaétbodes de reconstruction présen-
tées dans ce chapitre doivent permettre, a la fois d’identii particule qui a initié la gerbe
(pour ne garder que les photopset d’en reconstruire la direction et I'énergie. Pour des ob
servations au zénith, le taux de déclenchement de I'ingniest de I'ordre de,#4 Hz, tandis
gue le nombre de photonglétectés en direction des sources les plus brillantes ésrdes de
guelques événements par minute. La majeure partie desréeé@tequi déclenchent les acqui-
sitions est donc constituée de protons. La discriminatidredes photons et les hadrons est par
conséquent cruciale. Les méthodes de reconstructionmiéesedoivent également permettre de
remonter a la direction et a I'énergie de la particule primdine fois ces étapes accomplies, il
est possible d’étudier la physique des sources et de fagreattes du ciel mais également des
études spectrales et morphologiques des sources.
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Fic. 6.1 —Schéma d’'une gerbe électromagnétique et de son image daianeocal d'un
télescope afget Cherenkov. L'image de la gerbe présente en premiére appation une forme
d’ellipse. La direction de la gerbe dans le champ de vue estjugee par le point rouge, le long

du grand axe de I'ellipse. Cette figure est tirée_de Volk enRem (2009).

6.1 Meéthodes de sélection et de reconstruction

Comme cela a été décrit dans la secfion 2#.2.1, les genmespihériques initiées par des
photonsy et celles initiées par des hadrons présentent dB&einces qui peuvent étre exploi-
tées pour les discriminer. La distribution des particulesein des gerbes électromagnétiques
présente une symétrie de révolution et peut étre modéliséerpellipsoide. Par contre, les
gerbes hadroniques comportent des sous-gerbes et cetitrigymiest plus observée. Comme
les propriétés géométriques des gerbes se retrouventetamsdges détectées au plan focal de
I'instrument, 'image des gerbes initiées par des photoasune forme d’ellipse (voir figure
B£.1) tandis que celles initi€ées par des protons présenésrgalis-structures et ne sont en géné-
ral pas symétriques. Des variables discriminantes, @éaiatitjues des formes des gerbes, sont
ainsi utilisées dans les algorithmes de reconstructiom géterminer la nature de la particule
primaire.

6.1.1 Simulations

Les analyses reposent sur la comparaison des images oiseiags les caméras avec des
images générées par des simulations. Le recours aux siomglast nécessaire étant donnée
I'absence de faisceaux tests disponibles aux énergiestguéssent I'astronomie
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Simulation de gerbes atmosphériques

Différents générateurs de gerbes électromagnétiques ontvélém®es pour I'astronomie
y de trés haute énergie, notamment KASCADE_(Kertzman et Seskbr1994) - utilisée par
la partie francaise de la collaboration - et CORSIKA (Heckatahl.,|1998). Ces programmes
reposent sur des méthodes Monte Carlo et simulent le déyahognt des gerbes dans I'atmo-
sphére en tenant compte des processus suivants : proddetipaires, Bremsstrahlung, dif-
fusion multiple des électrons, perte d’énergie par iofosatdiffusions élastiques Bhabha et
Moller et annihilation des positrons. Chaque particuleadgdrbe est suivie et son émission de
photons par et Cherenkov (uniquement pour les particules chargéesgakstiée tout au long
de son trajet. L'absorption des photons Cherenkov danmdsphére est également prise en
compte ainsi que le retard temporel d a la progression daspsdans un milieu diélectrique.

Le modeéle d’atmosphere utilisé pour H.E.S.S. s’appuie supnogramme qui calcule la
transparence de I'atmosphére (MODTRAN) et sur des mesuwresr eté &ectuées sur le
site entre février et juin 1999. Par ailleurs, on peut notez tp transparence atmosphérique
présente des variations de 15 a 20 % en fonction de la saisajyiconstitue la plus grande
source d'erreurs systématiques pour les télescopdetaGherenkov (on ne le prend pas en
compte dans I'analyse mais les données météorologiquesieiei/permettre de le faire dans le
futur).

Simulation du détecteur

Le détecteur a été complétement simulé en tenant comptedeeinble de la chaine de
détection. La structure compléte du détecteur est simaldblre des bras des télescopes est
prise en compte et chaque miroir individuel est modélisérdfection par ces miroirs puis
par les cones de Winston est simulé ainsi que la transfoomadti signal lumineux en signal
électronique par les photomultiplicateur et son traitetnpan I'électronique d’acquisition.

A partir des photons atteignant le sol générés par les strontade gerbes, et en passant
par la simulation du détecteur, des images de référencepsoaitiites. Pour ces images, la di-
rection, I'énergie et la position d'impact au sol de la par& sont connues et peuvent alors étre
utilisées pour I'analyse des données : les images de gegbaséles sont comparées a ces simu-
lations, produites pour des photonsafin de reconstruire les parametres de la particule premair
d’'une part et d’en déterminer la nature d’autre part. Leouks permettant de remonter a ces
informations physiques sont décrites dans ce chapitre.

6.1.2 Sélection des données utilisables

Les variations des propriétés de transparence de I'atndospimais également des pro-
blemes techniques rencontrés dans le détecteur, peuvérdrdb qualité des données. Pour
s'affranchir de cesféets, des coupures sorftectuées sur des critéres présentés ici afin de tra-
vailler avec des données de qualité optimale. Ces couparégppliquées a chaque run d’ob-
servation et au moins deux télescope doivent les passergpeue run soit considéré comme
de bonne qualité.

Le taux de déclenchement du systeme est un bon indicateaiggelité de I'atmosphere sur
I'échelle de temps d’une prise de données (environ une tiennie). Ce taux doit étre supérieur
a4 70% de la valeur théorique attendue (Funk et collab.,| 2608cart type de ses fluctuations
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pendant le run doit rester inférieur a 10%. D’autre parttéespératures mesurées par les ra-
diométres installés sur les télescopes ne doivent pas \dgiplus de 05°. Ces radiometres
permettent de remonter au taux d’humidité et a la températans la direction de pointé, une
variation trop importante de la température mesurée painsgsiments indique le passage de
nuages dans le champ de vue.

Pour s’assurer que le run d’observation n’a pas fiegcte par des problémes de caméra, on
ne sélectionne les runs d’observation uniquement si léidrade pixels éteints est inférieure a
10% pour chaque caméra.

Avec ces criteres, environ 25% des prises de données sdoesxte nombre de pixels
éteints étant le facteur le plus contraignanB@o des rejets).

6.1.3 Méthode des moments de Hillas

La méthode des moments réduits est une des méthodes his®dipnalyse des images
de gerbes. Elle a été proposée Millm__dw%) et a étéagplia I'analyse des événements
observés par le télescope Whipple.

Pour cette méthode, I'image de la gerbe détectée est adgimiline ellipse, avec une dis-
tribution transverse et longitudinale gaussienne dedfisité. Un nettoyage des images doit
étre d@fectué pour ne conserver que les pixels concernés par I'@mi€herenkov de la gerbe.
L'image nettoyée est alors ajustée par une ellipse et lesentsngéométriques de I'image sont
extraits. On appelle ces parametresdasametres de Hillast ils sont les suivants (voir aussi la
figure[&.2) :

— I'écart type de I'image selon le petit et le grand axe ddifiséw (pourwidth) etl (pour
length),
le barycentre de I'image,
la distance angulai@ entre le barycentre de I'image et la position théorique delace,

— l'amplitude de I'image,
— les moments d’ordre supérieur, qui donnent notammentd@snations sur 'asymétrie
de I'image.

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

— la direction de la particule primaire dans le champ de vue,

— l'angled entre la direction reconstruite et la direction théoriqadalsource,

— le parametre d’impact.

Les paramétres de Hillas ainsi définis permettent de readresia direction et I'énergie
de la particule incidente. Pour des observations stér@apoes, la direction de la source est re-
construite en faisant I'intersection des grands axes dips&$ dans le champ de vue (voir figure
£.2). En outre, I'intersection des grands axes des ellipsgstés au sol permet de reconstruire
le parameétre d’'impact de la gerbe (voir figlirel 6.3).

L'énergie des particules est déterminée par comparaisenadas images simulées en utili-
sant le parametre d'impact et la charge totale ('amplijudetenue dans I'ellipse de Hillas.

Un grand nombre de gerbes, initiées par des phaogpest simulé pour diérentes valeurs
d’énergie, de parametre d'impact, d’angle zénithal, diargrs-axe et dicacité optique.
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Fic. 6.2 —Schéma de I'image d’une gerbe recueillie dans trois télpescet réunie dans un
méme référentiel. Sur I'image recueillie par le télescopenéro 1, les parameétres de Hillas
sont définis : grand axe |, petit axe 6 est I'angle entre la direction reconstruite et la direction
supposee de la source et D est la distance entre le barycgatienage et la direction supposée.
La direction reconstruite du photop s’obtient en faisant I'intersection des grands axes des

ellipses. Cette figure est tirée de Charbonhnier (2010).

Fic. 6.3 —Schéma d’une gerbe et de son image au foyer des quatre tgéss@présentée dans
le cercle au sol, a gauche de chaque télescope. Le paranatrpatt P est I'intersection des
directions des grands axes des images des gerbes. Cetie digfuiirée dMi@%).
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Fic. 6.4 —Exemple d’entrées d’une table utilisée pour reconstruiéadrgie par la méthode
de Hillas. La figure de gauche donne I'énergie moyenne, delldroite donne I'écart type, en
fonction des parametres reconstruits de la gerbe : la chatde paramétre d'impact. L'exemple
présente ici est généré pour un angle zénithal et un angls-bre nuls et pour unegficacité
optique del00%

Ces photons simulés sont reconstruits par le méme algaitiua pour les données réelles et
des tables de correspondances sont remplies avec, powrechatfée, la valeur desfifirents
parametres d’entrée ainsi que les parametres de Hillaaraplitude de I'image reconstruits.
Lorsque les paramétres de Hillas sont ajustés, I'énergiel@snue par interpolation dans ces
tables. Un exemple est donné sur la figlird 6.4 permettantrdenter a la valeur moyenne
et I'écart-type de I'énergie en fonction de I'amplitude denage et du parametre d’'impact,
reconstruit de fagcon géométrique.

Pour des observations avec plusieurs télescopes, |'é@ragpnstruite de I'événement est la
moyenne des énergies reconstruites dans chaque télesmuprre. Cette méthode d’analyse
permet d’obtenir une résolution en énergie de I'ordre de 1%% en fonction de I'énergie

(de Naurois et Rolland, 2009).

L'ajustement des parametres de Hillas permet égalemeniiéeethcier entre photonset
hadrons. Pour ce faire, la longueur et la larguer de I'adlib®t w) sont utilisées. Afin de tenir
compte des fluctuations intrinseques lors du développedengerbes, des variable normali-
sées sont construiteS¢aled Widtlet Scaled Length Celles-ci sont calculée en comparast
w aux valeurs moyennes et en divisant par I'écart-type powanameétre d'impact et une inten-
sité donnée. Ces valeurs (moyenne et écart-type) sontudsgrar simulations pourféérents
paramétres d’impact et amplitudes :

woW g =0 (6.1)

Oy a|

SW=

Pour des observations en mode stéréoscopique, les vakewesd/ariables obtenues pour
chaque télescope sont combinées pour obtenir des variablgsnnées (IMean Scaled Width
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Fic. 6.5 —Distributions de la variable MeanScaledWidth pour des phet simulés (en gris),
pour des protons simulés (trait noir) et pour les donnéesolEes en I'absence de sources
(points noirs). Cette figure est tirée de Aharonian et cdI{@006f).

et laMean Scaled Leng}h

ZNteIsSW et MS L: ZNteIsSL

tels tels

oU Nigis correspond au nombre de télescopes concernés par I'éveheme

MS W= (6.2)

Les distributions de ces variables sont tré§édentes selon que la particule primaire est
un photon ou un hadron. Erfet I’hypothéese d’'une forme elliptique de gerbe n’est vraie q
pour lesy, ainsi les distributions sont des gaussiennes centréeseenld® largeur 1 pour ces
événements tandis que pour des hadrons, les distributbmsisttement moins symétriques et
ne sont pas centrées. Il est alors possible de rejeter ud ganbre de hadrons efffectuant
une coupure bien choisie sur ces variables. Les coupunedastis pour I'analyse de H.E.S.S
sont les suivantes :

~2<MSW<09 et —2<MSL<2 (6.3)

Ces valeurs de coupures ont été optimisées pour une souet@mattes photonsavec un
spectre en loi de puissance d'indice= —2.0 (Aharonian et collab., 2006f).

La propriété discriminante de ces variables est illustigdasfigure[€b sur laquelle la dis-
tribution desMS West représentée pour dgsimulés (en gris), pour des protons simulés (trait
noir) et pour les données observées en I'absence de sopaipts(noirs).

6.1.4 Modéle semi-analytique

La méthode d’analyse par modele semi-analytique, qui fot#ine développée pour I'ana-

lyse des données de I'expérience CAT (Le Bohec et collaB8)16t qui est également appelée
analyseModel repose sur la comparaison pixel par pixel de I'image de thgyebservée a des
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Fic. 6.6 —Exemples d’'images de gerbes, dans le référentiel d’une reafles unités des axes
sont en degrés), pré-calculées par modéle semi-analyti@e® images ont étés calculées pour
un photon de 1 TeV et un parametre d'impact de 100m (a gautde)250m (a droite). Les axes
verticaux n’ont pas la méme échelle. Cette figure est adafetéke Naurois et Rollahd (2009).

images pré-calculées, ces derniéres étant issues de letjgrégar un modele semi-analytique
de développement des gerbes. C’est la méthode d’analysggaiement utilisée dans ce ma-
nuscrit. Une description détaillée de cette méthode peeiti@uvée dans de Naurois et Rolland

). Le modele prédit notamment la dépendance du nomélecttons et de positrons en
fonction de la profondeur atmosphérique, leur spectre ergén leurs distributions longitudi-
nales, latérales et angulaires. Les distributions de ¢ eints paramétres sont obtenues a partir
de simulations Monte-Carlo et ajustées pour en tirer unarpéirisation analytique. Les carac-
téristiques de I'atmosphere et du détecteur sont égalemnises en compte et le modele prédit
au final la quantité de lumiére Cherenkov atteignant chagque ge la caméra. Les images pré-
calculées sont générées pour des valeurs discretes déelatgthal, de la distance d’'impact
au télescope, de I'énergie du photoprimaire et de la profondeur de premiere interaction. Des
images générées par ce modele sont présentées sur l{Tgure 6.

Une fois les gabarits produits, une procédure de mininueatist ensuite mise en place
pour trouver la direction, I'énergie et le paramétre d'iipdu photony primaire. La fonction
de vraisemblance logarithmique utiliséetdédescope log-likelihogdest la somme sur tous les
pixels dupixel log-likelihoodqui s’exprime ainsi :

InL = -2 InPi(su, 07p, T1pe) (6.4)

ou Pi(s|u, op, o1pe) €St la probabilité d’obtenir un signatians le pixel avec une amplitude
i, une fluctuation du piédestatl, et une fluctuation sur la valeur du photoélectron unigyg.
Elle s’exprime de la maniére suivante :

(6.5)

e (s—n)
P(Slu, op, 07 1pe) = pP-
Zn: n! \/271'(0'% - na'ipe) 205+ no-ipe)
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Cette probabilité tient compte du bruit de fond introduitflectronique et du bruit de fond
de ciel. Les images n’ont donc pas besoin de subir de netm@tdianalyse est indépendante de
la région du ciel observée. Pour un télescope, la fonctiomaisemblance logarithmique est la
suivante :

Nl =2 " INP(S, o, 0100) (6.6)

pixelsi

Par ailleurs, les pixels non opérationnels ne sont pas prompte, ils napportent de ce
fait aucune contrainte et n’introduisent pas de biais damsdonstruction.

La procédure de minimisation renvoie les meilleurs ajusteisobtenus pour la direction
et le parametre d’'impact de la gerbe, la profondeur de prenvgeraction et I'énergie de la
particule ayant initié la gerbe.

Il est alors possible de construire une variable, évalwaguhlité de I'ajustemengbodness
of fit) et qui permet de discriminer entre les gerbes initiées pahadrons et celles initiées par
des photong. Cette variable discriminante est définie comme la sommenalesée sur tous
les pixels, de la diérence entre la valeur de la fonction de vraisemblance abteh.(su) et la
valeur attenduéln L), :

o _ Zoes I L) - ALy, |

2 X Nyot

ol Ngof €st le nombre de degrés de liberté (soit le nombre de pixelsCedte variable est
calibrée pour prendre en compte 'influence du bruit de fomdidl. Afin d’exploiter au mieux
les ditérences entre les gerbes hadroniques et électromagregtigs@nages des gerbes dans
les caméras sont séparées en deux régions a l'issue de &lpreade minimisation :

— le coeur de gerbgui regroupe les pixels dont 'amplitude prédite est suqpég a 0.01
photoélectrons tout comme les trois rangées de pixels aufes pixels sont regroupés
pour construire la variabl8howerGoodness (SG)

— le reste de I'image permet de former la variaBeckgroundGoodness (B@ui est sen-
sible aux images des sous-gerbes hadroniques, a la lumierer@kov difuse émise lors
du développement des gerbes hadroniques et a toute aagelarite.

(6.7)

Lors de I'observation avec plusieurs télescopes, leshbi@sainsi définies, sont moyennées
sur les télescopes ayant participé a I'événement, pourtrcomres notamment ldMean Scaled
Shower Goodness (MSS&)laMean Scaled Background Goodness (MSEG)t les distri-
butions améliorent la discrimination par rapport a la yalgaGoodnesgla méthode d’analyse
utilisant ces variables est appeMedeh+).

La propriété discriminante de la variat$&ower Goodnessst illustrée sur la figule8.7. La
distribution de cette variable est représentée pour desé&bmréelles ne contenant que du fond
(en gris), que des photorgprovenant du blazar PKS 2155-304 (en bleu) et pour des pegton
simulés. On peut observer qu’une coupure sur cette vartaipi@uit au rejet d’'un grand nombre
de hadrons tout en conservant un maximum de photons.

Comme illustré sur la figuied.8, Fécacité de sélection des photongar la variable&Shower
Goodnes®st sensiblement améliorée par comparaison avec la métleoHdlas utilisant les
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Fic. 6.7 —Distribution des valeurs de la variable ShowerGoodness ples photons obser-
vés en direction du blazar PKS 2155-304 (en bleu), pour degopis simulés (en rouge)
et pour des événements sans source (soit des protons - en @ete figure est tirée de

de Naurois et Rolland (2009).
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Fic. 6.8 —Efficacité de sélection des photopen fonction du facteur de rejet des événements
de fond, pour la méthode par modéle semi-analytique (eneputilisant la variableShower
Goodnes®t pour la méthode de Hillas (en noir) utilisant les variabMean Scaled Widtket
Mean Scaled LengthCes deux courbes ont été produites pour le méme seuil egeli@d

photoélectrons). Cette figure est tirée de de Naurois eBRdI(2009).

variablesMean Scaled Widtet Mean Scaled LengtiJne coupure sur la variab®G < 0.6
permet de garder 70% de photonst de rejeter plus de 95% des événements de fond.

Afin d’étre le plus éficace possible, un ensemble de coupures est appliqué suties d
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rentes variables. Cela constitue un jeu de paramétres eetisél qui représente ure®nfigu-
ration d’analyse. Les configurations suivantes ont été définies lfamalyse par modéle semi-
analytique :Standard Faint Source(optimisée pour les sources plus faible que quelques pour-
cents du Crabe) dtoose Cutgoptimisée pour maximiser I'acceptancejaau détriment de la
réjection hadronique).
Les paramétres utilisés sont les suivants :
— Le seuil de 'amplitude de I'image reconstruite par tétgme; il est fixé a 60 p.e. en
Standard 120 p.e. erraint et 40 p.e. er.oose
— La distance maximale entre le centre de I'image de la gdrlgecentre de la caméra qui
est fixé a 2 pour les trois configurations. Cette coupure élimine lesgiesaqui arrivent
en bordure de caméra, qui sont tronquées et qui entrainenhanvaise reconstruction
de la direction de la gerbe.
— Les images d’au moins deux télescopes doivent passerdesi@as précédentes.
— La variableShowerGoodnessine valeur maximum de 0,6 est requiseStandard 0,4
enFaintet 0,9 erLoose
— La profondeur de premiére interaction; elle doit étre cosepentre -1 et 4((EI en Stan-
dard et enFaint.
— Pour une source ponctuelle, la distance angulaire élevémmés? entre la position
reconstruite sur le ciel et la position théorique de la seuidle doit étre inférieure a
0.01 ded en Standard 0.005 ded en Faint et 00125 ded en Loose Pour une source
étendue, cette valeur est fixée a la taille de la source.

Cette méthode d’analyse permet d’obtenir une resolutloemmme de l'ordre de 8 a 12%
et une résolution angulaire de 'ordre d®® 1d,_2009), voir également
les section§6l4 €1 8.3. La comparaison des performancesttgernaéthode avec la méthode
de Hillas en terme de résolution en énergie et de résolutignlaire peut étre observée sur la
figure[@9.

6.1.5 Autres méthodes

Une autre méthode pour la reconstruction des gerbes a éstogpee en généralisant a
trois dimensions la méthode des moments de Hillas (Lem@Gimemard] 2006). La méthode
Model3Dmodélise une gerbe initiée par un photopar une gaussienne tridimensionnelle de
révolution autour de I'axe de développement de la gerbe idtalaltion angulaire des photons
Cherenkov est supposée indépendante du point d’émissianldayerbe et de I'énergie du
primaire. Le nombre de photons Cherenkov attendu dans elzgel de la caméra est calculé
en dfectuant une intégrale sur la ligne de visée. Les param€&€uwasgdénement sont obtenus
par minimisation d’une fonction de vraisemblance en compiades images détectées dans les
caméras a des images pré-calculées.

La figure[B.ID, tirée de_de Naurols (2006), présente fiésaeités comparées des trois mé-
thodes de reconstruction décrites. Les méthddiedelet Model3Dapparaissent ausdiieaces
I'une que I'autre pour l'identification des photop®t plus d€ficaces que la méthode de Hillas.

1Xo représente une longueur de radiation. Latmosphére repiés 28 longueurs de radiation (voir section

2421).
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Fic. 6.9 —Résolution en énergie (a gauche, I'encart indique le biatsangulaire (a droite) en
fonction de I'énergie du photopincident pour I'analyse par modele semi-analytique (paur |
configuration standard, en rouge) et pour I'analyse de Hill@vec une charge minimale des

images de 60 et 200 photoélectrons). Ces figures sont tigds dlaurois et Rolland (2009).
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Fic. 6.10 —Efficacité de discrimination entre les gerbes initiées par destgns et celles initiées
par des hadrons en fonction de la valeur de la variable de coeipour les analyses par modéle
semi-analytique, par la méthode de Hillas et par la méthodigmensionnelle. Cette figure est

tirée de_de Naurois (2006)

Par ailleurs, les diiérentes variables discriminantes des trois méthodes nejgerirés peu
corrélées pour des photons simulés. Ainsi, ces méthodés@mplémentaires pour la discrimi-
nation des particules primaires. Dubois et cdllab. (200@)ulisé cette propriété pour élaborer
une technique de séparation par combinaison des varialsientinantes des trois méthodes
présentées en tenant compte de leurs densités de prafmtilldétte méthode améliore a la fois
la réjection des hadrons, la résolution en énergie et ldutsio angulaire.
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D’autre part. Ohm et colldh. (2009b) et plus récemment Behet collab. (20118 pour la
méthode de Hillas et Fiasson et collab. (2010) pour les naéthtmdel et Model3Dont appli-
qué des arbres de décisions aux parametres de ftésedies méthodes pour en améliorer les
performances principalement en terme de discriminatios ggalement en terme de résolution
en énergie et de résolution angulaire.

6.2 Estimation du bruit de fond résiduel

Les méthodes d’analyse présentées précédemment peridtsglectionner les événe-
ments dont les images ont les caractéristiques des gedaro@hagnétiques. Les événements
retenus par ces méthodes sont alors qualifiesddidatsy (ouy-like). Parmi ces événements, il
reste des événements initiés par des hadrons mais qui tessefortement a des événements
initiés par des photong. Il y a également des événements dus aux €lectrons ou auasgerb
hadroniques qui démarrent par la production de pions neudre génerent, comme lgs des
gerbes électromagnétiques. Afin defBanchir de ce bruit de fond résiduel, plusieurs méthodes,
présentées dans cette section, ont été développées. dfitesent toutes sur I’hypothese selon
laquelle la distribution du fond résiduel est isotrope surikl et permettent de déterminer I'ex-
ces de candidatg dans une région du ciel par rapport au bruit de fond résidoélJe nombre
de photong dans cette direction.

La figure[&I1 présente la distribution des événements estifondu carré de la distance
angulaire a la position du blazar PKS 2155-304. Lorsque aittance devient slisamment
grande, la distribution est plate et représente le niveauétiement de fond moyen. Effe,
autour d’'une région sans source, si les événements somistegios de fagon uniforme sur le
ciel, le nombre d’événements contenus dans une poriend dd] est d\ oc 276d0 o« ndh?. La
distribution d’événements en fonction éfeest alors plate. L'excés de photonsn provenance
de la source est constitué des événements qui s’ajoutertbraitele fond pour les faibles va-
leurs de distances angulaires. L'élargissement de lalaisivn de I'exces est dd a la résolution
angulaire de l'instrument (voir sectignb.3).

6.2.1 Principe

Il s’agit de définir une région test, également appelée ré@hl, pour laguelle on cherche
a déterminer si elle contient un exces de candiglgiar rapport au fond. Si I'on s’intéresse a
une éventuelle source, la région ON est centrée sur la posig cette derniere avec une taille
équivalente a la taille de la source supposée. Pour unelggmtie source ponctuelle, la taille
de larégion ON a été optimisée pour obtenir une signifidéto signal maximale : elle dépend
de la résolution angulaire et elle est ddOpour la configuration standard de la méthode par
modéle semi-analytique (voir la section611.4).

Par ailleurs, une ou plusieurs régions de controle de métiee également appelées régions
OFF, sont définies pour estimer le nombre d’événements didfans la région ON. Les régions
OFF doivent étre choisies de maniere a ce que les conditiobsetvation et I'acceptance soient
aussi similaires que possible a celles de la région ON.

2La méthode décrite dans cette publication introduit égalerde nouvelles variables discriminantes.
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Fic. 6.11 —Distribution des événements en fonction du carré de la digtangulaire au blazar
PKS 2155-304. Les nombres d’événements rapportés ont étédse 'intérieur de la région
(indiquée par la trait rouge) aveg = 0.1°.

6.2.2 Estimations de I'acceptance

L'acceptance correspond a la sensibilité du détecteurattise la probabilité qu’'un évé-
nement déclenche I'acquisition et passe les coupuresdg&fiend de la position observée dans
le champ de vue et des conditions de pointé (angle zénitretietutal). L'acceptance n’est
pas homogene sur tout le champ de vue et peut varier d’'unevallise a une autre en rai-
son de gradients d’angle zénithal dans le référentiel de®ces, des conditions d’observation
(météo, électronique,...). Afin de fanchir de cesféets et de pouvoir mesurer précisément
I'excés de candidatg dans une région du ciel, 'acceptance est calculée a padiddnnées.
La description de la méthode de calcul de I'acceptance’ tdujdt de cette partie.

Pour caractériser la réponse du détecteur aux événemetyisedelike, le bruit de fond de
photonsy doit étre homogéne. L'acceptance est ainsi calculée & paiévénements de fond
résiduels (les candidatg détectés en direction des régions (du champ de vue obszamé)
sources. Il est de ce faitimpossible d’estimer I'acceptatans les régions ou il y a des sources.
De maniére a contourner ce probléme, deux méthodes ont&#& em place dans H.E.S.S. Elles
sont décrites dans cette section :

— la méthode de I'acceptance radiale, qui suppose que lasépte la caméra est symé-

trique par rapport au centre,

— la méthode de 'acceptance bi-dimensionnelle, qui etidida fois les candidatgs et les

candidats hadrons (les événements ne passant pas lesesjupur

Acceptance radiale

Lorsqu’une source est présente dans le champ de vue, larégidenant cette source n’est
pas prise en compte, on parle de région d’exclusion. L'esdfon de I'acceptance dans cette
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Caméra

Sour

Fic. 6.12 —Principe du calcul du poidsfecté a chaque événement pour le calcul de I'accep-
tance radiale dans le référentiel de la caméra. La distante événement au centre de la
cameéra est notée r, celle de la source est nogést ta taille de la région d’exclusion est notée
d.

région se fait alors en supposant que la réponse de la camésenpe une symétrie radiale par
rapport a son centre. Un poids, défini de la maniéere suivastappliqué a chaque événement :

w=— (6.8)

(6.9)

Lorsqu’un candiday est détecté avec une distance angulaire au centre de laagraéle
cercle - dont le centre coincide avec le centre de la caméimnéte rayon est- n’intersecte pas
la région d’exclusion, le poiddi@cté a cet événement est 1. En revanche, si le cercle iniersec
la région d’exclusion, le poiddizcté a I'événement représente 'inverse de la fraction deece
qui n’intersecte pas la région d’exclusion (supérieur a 1).

Cette méthode repose donc sur I'hypothese forte selon lladiseceptance présente une
symétrie radiale, ce qui n’est pas forcément le cas. fiat,da réponse de la caméra n’est pas
homogéene en raison des variations de réponses d’'un pixep@oexemple la sectidn3.2). En
outre, I'angle zénithal varie dans la caméra, ce qui intitaglu gradient d’acceptance qui peut
devenir non-négligeable pour des observations a gran@ aégithal. De plus, I'estimation de
I'acceptance est impossible si une source est exactemeendne de la cameéra.

Méme si I'hypothese de départ est incorrecte, cette métpoélgente I'avantage de per-
mettre I'estimation de I'acceptance pour chaque run et dedge ainsi en compte les variations
de conditions d’observation run par run.
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Exposition Map Acceptance Map

Events Map

Fic. 6.13 —-Schéma des flérentes cartes dans le référentiel de la caméra utilisées feacalcul
de l'acceptance bi-dimensionnelle. De gauche a droite onve la carte de candidatset la
carte d’exposition dont le rapport donne la carte d’accepte.

Acceptance 2D

La méthode de calcul de I'acceptance bi-dimensionnellepede s'&ranchir des pro-
blemes liés au calcul de I'acceptance radiale. Toutefeite anéthode ne peut étre appliquée
pour un petit nombre de runs, elle nécessite un nomifsant d’événements pour limiter les
fluctuations poissonniennes du bruit de fond résiduel.

On calcule en premier lieu une carte d’exposition, dans fiereétiel de la caméra. Pour
chaque run d’observation, des cartes du nombre de candiadtsns sont remplies, en incluant
ou non les événements tombant dans des régions d’excl@srcartes sont ensuite sommeées
sur tous les runs. On obtient alors une carte avec tous leemants et une carte avec tous
les événements sauf ceux tombant dans des régions d’extlpsur toutes les observations.
Le rapport de ces deux cartes donne une estimation de I'eéxporelative de chaque position
dans le référentiel de la caméra, soit la fraction du temiad passée en chaque position. Pour
un seul run, la carte d’exposition vaut O dans une régionuexet 1 partout ailleurs. Pour
plusieurs runs, en raison du mouvement des sources damadaiaat des diérentes directions
de pointés décalés (voir section suivante), la carte d'sitipa présente des valeurs égales a 1 et
des valeurs comprises entre 0 et 1 pour les régions qui oétruexclues pendant une fraction
des observations.

La carte des candidats dans le référentiel de la caméra est également remplie agec |
événements de ce type ne tombant pas dans des régions exidtiescarte de candidajs
divisée par la carte d’exposition, donne la carte d’acceggi@n comblant les endroits ou I'on
a un déficit d’observations (voir figufe_6]113). Pour pouvailcaler la carte d’acceptance par
cette méthode, il est donc nécessaire d’avoffisamment d’observations pour ne pas avoir de
positions dans la carte d’exposition a zéro. Cette méthedmet d’obtenir 'acceptance aux
candidatyy mais également I'acceptance aux candidats hadrons.

Lorsque I'on dispose d’'un grand nombre de runs d’obsematiwec des conditions d’ob-
servation diférentes, la source de variation la plus importante est lardgnce de I'acceptance
avec I'angle zénithal. On peut alors faire le calcul de lgatance bi-dimensionnelle par tranche
en angle zénithal.

Une fois que les cartes d’acceptance ont été obtenues degférentiel des caméras, elles
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sont projetées sur le ciel en réutilisant les coordonnéeshdgque observation de maniére a
obtenir les cartes d’acceptance du champ de vue étudié apposant une symétrie azimutale.

6.2.3 Méthodes utilisant le mode d’observationvobble

L'acceptance aux photonsest faiblement décroissante en fonction de la distancerstvece
du champ de vue, jusqu’a des distances angulaires de I'dedrel°, ensuite elle décroit rapide-
ment. Elle présente par ailleurs, en premiere approximatioe symétrie autour de la direction
de I'axe optigue comme nous I'avons vu dans la section ps¥téd

Ces caractéristiques, couplées au grand champ de vue désasatie H.E.S.S., permettent
d’estimer le fond directement a partir de régions définiessda champ de vue et disjointes de
la région test. L'estimation du fond peut ainsi se faire emmaéemps que I'acquisition sur la
région ON, permettant ainsi des observations avec des tamm&latmosphériques strictement
identiques. Pour ce faire, les observations sdigctuées en modeobbleou pointé décalé
Lors de ces observations, les télescopes ne pointent pagatirent en direction de la source
mais dans des directions décalées, alternativement ensiseelroite et déclinaison, de, 5°
a +0, 7°. Plusieurs géométries sont alors possibles pour définrelgisns OFF illustrées sur
la figure[€.I4. Les méthodes suivantes sont bien adaptéggsradaction de spectres mais ne
permettent pas de faire des cartes :

— la méthode de laégion miroir définit une seule région OFF circulaire, dont la position

est symétrique par rapport au centre du champ de vue a cdlaéigion ON,

— la méthode destgions OFF multiplesiéfinit plusieurs zones circulaires réparties sur un
cercle dont le rayon est égal au décalage de la région tespaort au centre du champ
de vue,

— la méthode de leégion en segment d’anneakéfinit une région OFF en forme d’anneau,
centrée sur le centre du champ de vue, tronquée a la poséiansurce et dont le rayon
est égal au décalage de la région ON,

Pour produire des cartes, on utilise la méthodéateneau completpour laquelle on défi-

nit une région en forme d’anneau, centrée sur la positioradédion test. Cette méthode est
eégalement utilisée lorsque la région ON est trop proche dtreelu champ de vue.

Si plusieurs sources sont présentes dans le champ de vuggiess d’exclusionsont
définies autour de ces sources afin que les événements de'yosmient pas pris en compte.
Une zone d’exclusion “de sécurité” est également définietaute la région ON pour éviter
d’étre contaminé par des événementsn provenance de la source et dont les directions sont
mal reconstruites en raison de la limitation de la résoluéingulaire de I'instrument.

L'excés de candidatg dans la région ON est alors calculé par la relation :

Ny = NON - QNOFF (610)

oU Non et Noer sont les nombres d’événements comptés respectivemenlediaaggon ON
et la ou les régions OFF. Le facteurprend en compte les fiiérences de sensibilité entre la
région test et les régions OFF. Si les acceptances étaratéstent identiques entre les deux
régions, le facteue serait simplement le rapport des surfaces entre les re@dhst OFF. I

s’exprime de la maniére suivante (Berge et callab., 2007) :
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(a) Région Miroir (b) Région OFF multiples
I

Régi:ml& OFF

OO0

- %—53(‘&

Champ de vue

(c) Région en anneau complet (d) Région en segment d'anneau
I I

Région OFL

Région ON

Région ON

Champ de vue Champ de vue

Fic. 6.14 —lllustration des djférentes méthodes d’estimation de bruit de fond résiduahtir
artie du grand champ de vue de l'instrument décrites dariexte. Cette figure est tirée de
|EEEIEE1§ 6).

. Jor AWty 62, E, t)dlyrciy, dp dEt
Jorr Aorr Wty 62 E. t)dudy, dg,dEdt
ou AZ)NOFF est l'acceptance du détecteur aux photgripui dépend de la position dans le

champ de vue, repérée par les coordonngest y,, de I'angle zénithab,, de I'energie de la
particuleE et du temps d’exposition

(6.11)

6.2.4 MéthodeON-OFF

Lorsque la région ON considérée est trop étendue, notamiorsue celle-ci recouvre le
centre du champ de vue, les méthodes présentées ci-despasvent pas étre utilisées. On
a alors recours a une méthode qui fut utilisée notamment but dies prises de données de
H.E.S.S., lorsqu’il n'y avait qu’un seul télescope en famehement. Cette méthode consiste
a observer une région d’intérét en pointant les télescoprs dga direction. La contamination
de la région en question par le bruit de fond est estiméeffesteant une seconde observa-
tion, avec des conditions atmosphériques et de pointéamesl Pour ce faire, les télescopes
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suivent la méme trajectoire dans le ciel lors des deux pdsedonnées, décalées de la durée
de I'acquisition. L'exces de candidagsdans la région ON est alors estimé simplement par la
différence entre le nombre d’événements compté dans la régioat @&lui compté dans la
région OFF :N, = Non — Nogg. Linconvénient de cette technique est qu’elle nécessitexd
fois plus de temps d’acquisition pour chague observatioest@galement cette méthode qui
doit étre utilisée pour la recherche d’émissionéudie

6.2.5 MéthodeTemplate et méthode des poids

Ces méthodes reposent sur I'estimation du nombre d’évémsrde fond qui contaminent
la région source a partir d’'une discrimination dans I'egpdes variables de coupure, comme la
ShowerGoodnestans I'analyse par modéle semi-analytique au lieu d’unteiloigion spatiale
des événements candidats

Dans la méthod&emplatele nombre d’événements de fond contenu dans la région ON est
estimé en utilisant les événements n'ayant pas passé fesesrde sélection des candidats
Dans ce cas, le nombre d’événements dans la région OFF ponetau nombre d’événements
tombant dans un régime OFF de I'espace des coupures défirgalalple. La normalisation (le
facteura) évaluant le rapport entre le nombre d’événements de faeduwedans I'espace des
parametres et le nombre d’événements de fond passant lpsresiest calculée a partir de la
connaissance de I'acceptance aux photoesaux hadrons. Cette méthode est décrite en détails
dan< Rowell[(2003).

La méthode des poids, quant a elle, consiste a accorder ds pathaque événement en
fonction de la valeur de la variable discriminante obtegepoids dfecté a chaque événement
correspond a la probabilité que cet événement soit un plattbast estimé en connaissance de
la distribution des valeurs de la variable discriminanterm®sy et des hadrons. Une description

détaillée de cette méthode peut étre trouvée dans | emaineaérd (2006).

6.2.6 Calcul de la significativité

Une fois qu’une valeur d’excés de candidata été obtenue par les méthodes décrites pré-
cédemment, il est nécessaire d’estimer si cet exces edficagjh par rapport au bruit de fond.
Pour ce fairel_Li et Mal (1983) ont défini un estimateur de Siggivité pour le cas ol les du-
rées d’observation sur les régions tests (régions ON) etlgiens a partir desquelles le fond
est estimé (régions OFF) sontiérentes, ce qui est le cas pour les expériences d’astronomie
au sol. Le rapport des temps d’observation entre les dewstglp région est noté

L'estimateur de significativité repose sur la comparaiserddux fonctions de vraisem-
blance, la premiére testant I'hypothése ou la région ONienohtu signal, la seconde testant
I'hnypothése nulle pour laquelle la région ON ne contient gasignal. On note le rapport des
vraisemblanced. La valeur-2In1 se comporte alors asymptotiguement commecfid un
degré de liberté et le nombre de déviation standard de Itgse avec signal par rapport a
I'hnypothése sans signal - la significativité du signal - gieme de la maniére suivante :

3Le lecteur intéresse pourra trouver plus de renseignensentiéutilisation de la méthode ON-OFF pour la

recherche d’émissionsfilises dans Charbonniéer (2010).
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S=+vV-2Ina (6.12)

avecA qui vaut :

A=

a (NON + NOFF)]NON %

1 Non + Norr Norr
l+a Non

1+a

6.13
Norr (6.13)

En I'absence de signal, la distribution des significatvéét liée aux fluctuations statistiques
du fond et suit une distribution gaussienne de valeur mayeuiie et de variance 1.

6.3 Analyse morphologique

La méthode d’ajustement de morphologie des sources désegirésentée en détails dans
Rolland @), repose sur une hypothese de morphologielp@ource dont les parametres
sont ajustés par maximisation d’une fonction de vraisendada Cette méthode nécessite la
connaissance precise de la résolution angulaire de Limsnt.

Résolution angulaire

La résolution angulaire, qui dépend de I'énergie et desitiond de pointé, est estimée a
partir de simulations. Elle correspond a I'étalement dumaigeconstruit en provenance d’'une
source ponctuelle et est définie comme le rayon a I'intédeguel est contenu 68% de I'émis-
sion d’'une source ponctuelle. La figurel6.9 présente notarhtae performances de résolu-
tion angulaire de la méthode de reconstruction par modéiéaealytique. Pour cette méthode
d’analyse et pour des observations au zénith, elle estumijoférieure a ° et, dans la gamme
en énergie entre 500 GeV et 20 TeV, elle est inférieur®& 0

Ces performances peuvent étre améliorées en ajoutant upereosur I'incertitude de la
direction reconstruite (qui est un résultat de l'ajustetaec la méthodéodek-+), en ne
sélectionnant que les événements qui ont été observés pawias trois télescopes ou encore
en demandant une charge contenue dans I'image élevée.

Ajustements morphologiques

Un premier ajustement possible concerne I'extension deuecs. La distribution e#? (voir
figure[611) - dont la largeur est due a la résolution anguilair bien a I'extension intrinseque
de la source - peut étre ajustée. Cet ajustement se fait gosamt une forme pour la source
(ponctuelle, gaussienne ou toute autre forme), en connbhkette forme avec la fonction de
réponse de l'instrument (la résolution angulaire) et esafai I'hypothése que la source est
située a l'origine de la mesure des angles

On peut également supposer une forme pour la source, ctlist-da distribution a deux
dimensions de sa luminosité, et ajuster les parametres delmsur les cartes. L'hypothése est
convoluée avec la fonction de réponse de l'instrument afiprdéuire une forme prédite par le
modele, qui dépend de ses parametres. Les événementsasbsent comparés a la distribution

rédite et les parametres sont ajustés par maximisatioredanction de vraisemblance (voir
m ) pour plus de détails). La position et |la fortieela source peuvent ainsi étre
ajustées simultanément.
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6.3.1 Production de cartes du ciel

La présence d’'une source de photgnseut étre testée en chaque position du champ de vue
et I'exceés et la significativité peuvent étre dérivés. Paufaire, et afin de pouvoir calculer ces
grandeurs au centre du champ de vue, la méthode de soustrdetfond utilisée est celle de
I'anneau complet. On peut ainsi construire des cartes d&rt de significativité. La distribu-
tion en significativité des régions du champ de vue ou il n'as ge sources, qui doit suivre une
distribution gaussienne de moyenne nulle et de varianceringt de s’assurer que I'estimation
du fond est convenable. Les régions d’exclusion doivergiditre définies pour produire des
cartes correctes. La production de cartes suit donc uné&guoe itérative ou les régions d’ex-
clusion sont définifsau fur et & mesure gue des sources sont mises en évidencs.r8gams
emettrices de photonssont mal exclues, le fond est surestimé, ce qui conduit &8sepice de
“trous” dans les cartes de significativité. Un exemple defet est présenté au chapitre suivant
(figure[Z11).

D’autre part, pour caractériser les morphologies des ssuwtendues notamment, il est né-
cessaire de faire un échantillonnage sur les cartes ded’'della taille de la résolution angulaire.
Un échantillonnage plus fin ferait apparaitre des strusturégquement dues a la résolution an-
gulaire. Par ailleurs, lorsqu’on réduit la taille des bims augmente trés rapidement (puissance
4) le temps de calcul. Toutefois, un échantillonnage a leetde la résolution angulaire rend
difficile la comparaison des cartes avec les données multi longdéonde. Pour éviter ce pro-
bleme, les cartes sont d’abord sur-échantillonnées (ptesnient que la résolution angulaire).
Ensuite, diférents traitements peuvent leur étre appliqués. La méttiteldutop-hatconsiste
aintégrer pour chaque position 'ensemble du signal cantams un rayon prédéfini équivalent
a la résolution angulaire. La méthode lthsagequant a elle, consiste a convoluer la carte des
évenements par une fonction d’étalement de I'instrume8tjRéaliste, estimée a partir de
simulations.

6.4 Analyse spectrale

La méthode de reconstruction spectrale présentée igsaditans la partie francaise de la
collaboration, a été initialement développée pour I'eigreze CAT et est décrite dahs_Piron
@). Elle repose sur la comparaison du nombre d’événesndans des bins en énergie avec
une prédiction partant d’une hypothése de forme spectratevaleurs des ffiérents parameétres
sont obtenues par maximum de vraisemblance par compadsahonnées au modéle.

Cette méthode nécessite la connaissance de la résolutiémeegie et 'acceptance du dé-
tecteur en fonction de I'énergie, des conditions de poireé@dle zénithal et I'angle hors-axe
qui correspond au décalage de la source dans le champ detwdee) efficacité optique (pou-
voir de réflexion des miroirs). Ces grandeurs sont estimgester de simulations de gerbes
induites par des photonsa énergies fixes, pour ftiérentes valeurs des angles zénithaux, des
angles hors-axe et de fiecacité optique.



114 CHAPITRE 6. RECONSTRUCTION ET ANALYSE

In(ETeV)

In(E/TeV)

Fic. 6.15 —Exemple de densité de probabilité de reconstruire un événediénergie E (en
abscisse) a une énergie (en ordonnée), pour des photons arrivant au zénith.

Résolution en énergie

Des tables sont remplies a partir de ces simulations dofepnibabilité de reconstruire un
événement & une énerdieen fonction de I'énergie vrai (voir figure[6.15). La résolution en
énergieAE/E et les biais sont estimés a partir de ces tables et sont egpédssur la figureg.9.
Pour des énergies comprises entre 200 GeV et 20 TeV, la té&soén energie est meilleure que
15%. Elle est méme meilleure que 10% entre 500 GeV et 10 TeYlpauéthode par modéle
semi-analytique. Par ailleurs, pour cette méme méthosldjdés sont inférieurs a 5%, sauf pour
les plus basses énergies (entre 200 et 500 GeV) oufiigs de sélection apparaissent.

Acceptance

L'acceptance du détecteur aux photgr{gprés coupures), également appelée surftiee-e
tive de collection, peut s’exprimer de la maniére suivante :

AE, 6,6, 1) = f dS x €(F, E, 6, 6, 1) (6.14)

ou €(7, E, 6, 6) représente I'iicacité de collection en fonction de la position du parameétre
d’'impactr, de I'angle zénithad, de I'angle hors-axé et de I'dficacité optique: et de I'énergie
vraieE.

La dépendance aux variations d’angle zénithal et d’angis-bare de I'acceptance en fonc-
tion de I'énergie du photon incident est présentée sur la figlire $.16. L'énergie de ssiiil
définie comme I'énergie a laquelle I'acceptance dépasse @%on maximum. Cette valeur
est choisie de maniére a réduire au maximum le seuil en éntrgt en évitant d’introduire
des biais de reconstruction a basse énergie. Une méthedpadive consiste a maximiser le
taux ditérentiel d’événements pour une hypothése de forme spe@id/dE « E-?). Lorsque

“Elles sont enregistrées dans une base de données.
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Fic. 6.16 —Surface gective de collection de H.E.S.S., en fonction de I'énergigldotony
incident, pour des sources observées avec un angle horatdx® gauche (représentée pour
différents angles zénithaux) et pour un angle zénithal nul aelfeeprésentée pour gierents
angles hors-axe).

I'angle zénithal augmente, la tache Cherenkov est plugeétakis plus diuse. Pour ley de
plus haute énergie, cela conduit a une augmentation desptacce. Cependant, les photons
Cherenkov doivent parcourir une plus grande épaisseundsthére qu’au zénith et sont donc
plus absorbés. Celdfacte lesy de plus basse énergie qui produisent moins de photons Gheren
kov et le seuil en énergie s’en trouve augmenté. D’autre jpasue I'angle hors-axe augmente,
les gerbes peuvent se développer hors du champ de vue eteseulde plus haute énergie
peuvent générer fisamment de lumiere Cherenkov pour pouvoir déclencher térsys L'ac-
ceptance diminue ainsi de maniéere globale et le seuil ergéngien trouve augmenté. De la
méme maniere, lorsque I'on se place a angle zénithal et &iogéeaxe fixé, I'acceptance dimi-
nue au-dela d'une certaine énergie (quelques TeViiitaxité de sélection et de reconstruction
desy de plus haute énergie diminue car une partie du signal (delteetde lumiére Cherenkov)
sort du champ de vue et doit étre extrapolé.

Méthode du maximum de vraisemblance

Cette méthode repose sur une hypothése de forme spectal®|wée par la réponse du
détecteur pour étre comparée avec les observations. Lasgtaes de la forme spectrale sup-
posée sont alors évalués par une méthode de maximum derwbdésee qui utilise en outre le
fait que les distributions des nombres de candigladans les régions ON et OFF suivent des
lois de Poisson.

La distribution mesurée est tout d’abord échantillonnémtavalles

— en angle zénithal dans la gamrﬂ@"[ — 6"®] avecA cosd = 0,02,

— en angle hors-axe dans la gamnﬁ{d@"[— on®] avecAs = 0,5,

— en énergie reconstruite dans la gamigT- EM*] avecAInE = 0,25

— eten dicacité optique dans la gammeT" — u"*] avecAu = 0, 1.

Pour chaque intervalle prédéfini, les nombre de candidat®t p observés respectivement
dans les régions ON et OFF, sont comptés et I'exces obserandidats peut s’écrire :

SObS — @ X Pigisigir (615)

Yiedzidir — n'e,lz,ld,lr
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aveca le rapport des temps d’exposition entre les régions ON et OFF
Le nombre attendu de photopglans l'intervalle ; ;i €st ensuite calculé par I'intégrale
suivante :

idsir

Emax o
th _ =
Sievizaidﬁir — TON f:min dEf dE X
Em 0

ol [dN/dE]™ est la forme supposée du spectiggest I'angle zénithal moyen dans l'inter-
valle A, 6i, est I'angle hors-axe de l'intervalll;, ety est I'eficacité optique de l'intervalle
A;, . A est I'acceptance pour les photons d’énergie vEagt P est la probabilité de reconstruire
uny d'énergie vraieE a I'énergieE. ton est le temps d’observation dans la région OI‘EE;@"E‘
et Ei’:ax sont les bornes en énergie de l'intervalle

Une fonction de vraisemblance prenant en compte les pritéalpoissonniennes d’obten-
tion des nombres d’événememig; i, €tni i, i,i Peut alors étre construite et maximisée pour
obtenir les paramétres ajustés de la forme spectrale séppdse description précise de cette
procédure est présentée d@lmm%).

Pour chaque intervalle en énergie, les résidus peuvertlétieaus et permettent de s’assurer
que lI'ajustement est correct.

th

dN — — -
E X A(E,@iz,éid,,uir) X P(@iz,éid,,uir, E, E) (616)

Les formes spectrales les plus couramment testées sont :
— laloi de puissance

dN E\"
- ¢0(E—0) (6.17)

— laloi de puissance avec coupure exponentielle

dN E\" .
_ ~E/Ec
= X € 6.18
dE %o ( EO) ( )
ou Eq est I'énergie de référence du spectre en Te¥st I'indice spectralg, est la nor-
malisation du flux en TeV* m=2 s1, etE, est I'énergie de coupure en TeV.

On peut comparer les ajustements pour déterminer la fornpdutaprobable entre deux
hypothéses spectrales. Pour comparer deux hypotheségsmaispectivemeid; et H,, on
effectue la maximisation pour les deux formes et on calculegpad de vraisemblance =

L . .
—2In=*, avecly, 4, les maximums de vraisemblance obtenus pour chaque formappert

Ln,
se comporte asymptotiguement commeydra n degrés de libertén étant la diférence du
nombre de degreés de liberté entre les deux formes.&sit positif, I'hnypotheséd; est la plus
probable et sh = 1, la significativité est simplemen{2.

Courbes de lumiéere

L'une des méthodes pour suivre I'activité d’'une source estanstruire les courbes de
lumiere. Il s’agit du flux intégré au-dela d’'une certainergneet pendant une certaine durée.
Lorsque la source est tres intense, un découpage temponmghetes peut-étrefiectué. C'est
notamment le cas lors de sursauts d’activité de certainawnogctifs de galaxie.
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La détermination des courbes de lumiére repose sur une lidgmide forme spectrale -
déterminée au préalable par la méthode décrite ci-dessasr-lgguelle la maximisation de
la fonction de vraisemblance edtertuée pour chaque intervalle temporel en laissant la nor-
malisation du spectre libre et en fixant les autres paraséimdice spectral,...) a leur valeur
moyenne.

Erreurs systématiques

Les erreur systématiques ont été étudiées en détaimm} Elles représentent
20% pour la valeur du flux e£0, 1 pour la valeur de I'indice spectral. Les sources de cesiesre
sont notamment le bruit de fond de ciel, les variations deslitons atmosphériques, la distri-
bution des observations en azimut et les variations desngdras d’étalonnage du détecteur.
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Grace a son grand champ de vue dedbsa sensibilité et a sa résolution angulaire, mais
€galement par sa situation géographique, H.E.S.S. a pedfrefisctuer un relevé des régions
internes du plan Galactique au TeV. Il fut le premier instemtrcapable de réaliser ces observa-
tions dans le domaine des tres hautes énergies. Cettgstrdtgbservation a été mise en place
dés le début de I'exploitation des télescopes en 2004 etraipefouvrir une nouvelle fenétre
de I'astronomie et de détecter un nombre conséquent de egigseurces dans cette gamme en
énergie (voir sectioflf#)

Les deux-tiers des sources Galactiques au TeV ont été déxesyar H.E.S.S. Le catalogue TeVCat recense,
au " juillet 2011, 84 sources Galactiques dans cette gamme egiém®nt 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-a-dire en potrega direction d’une source (ou
juste a coté pour le mode d’observatimobble exposé dans la sectign 61.3). Cependant |l
est possible d'utiliser le grand champ de vufidetif) de 4 de I'instrument pour faire une re-
cherche a I'aveugle de sources éieetuant des observations dans des directions régulietemen
espacées. Cette stratégie est utilisée depuis le commentédas prises de données. A ces ob-
servations, s'ajoutent les observations dédiées prisd#ection de sources d’intérét. Mises a
part quelques sources dont I'émission a trés haute énaagi@ttendue - comme le centre Ga-
lactique ou le vestige de supernova RXJ 1713.7-3946 - lexesul’intérét sont bien souvent
identifiées d’abord grace au relevé du plan Galactique epldesrvations dédiées sont prises
par la suiteC’est ainsi la méthode privilégiée pour la découverte devaties sources au TeV
De cette stratégie d’observation résulte toutefois unesikipn fortement non uniforme sur le
champ de vue comme le montrent les figlres 7[1T°ét 7.2.

7.2 Production de cartes sur le ciel

Les cartes présentées dans ce chapitre utilisent les donisnibles depuis 2004 jus-
gu’en décembre 2010 et qui passent les critéres de quapitiség dans la sectiGn 611.2. Tous
les runs pointant dans les intervalles [-12C°, +80°] et b € [-5°,5°] ont été sélectionnés et
les cartes sont produites pour la méme gamme en longitudeawvadh € [-3°, +3°]. La taille
des bins choisie est de @ x 0,02. Il est intéressant de noter que, depuis le premier relevé
effectué par H.E.S.S. (Aharonian et collab., 2006g) pour lorétg plus centrale du plan Ga-
lactique ( € [-30°, +30C°]), la gamme en longitude a été considérablement eterm-m
|2(X).$,|_C.hmm_eLtL_EhS_S.._®lLab.Qta|tlan009) Le lot dedes utilisé comporte ainsi 4820
runs, correspondant-a2300 heures d’observation réparties de maniére non uréfarrac une
exposition moyenne de 20 heures (voir figuresS—.[[,T.2[ef]7.3). Les données pris@O &0
ainsi que celles planifiées en 2011 visent d’une part a homé@ggr I'exposition et d’autre part
a I'approfondir dans la régione [-92°, —78].

Les conditions d’observation (angle zénithal, angle fexs-et dicacité optique) sont
connues pour chaque run d’observation et peuvent étre sgades pour chaque position sur
le ciel. Des cartes de ces conditions d’observation peualens étre calculées en moyennant
les valeurs des fierentes observables en les pondérant de I'acceptandeegqiat rapport au
centre du champ de vue. Ces cartes sont présentées sur tesHig 717 d 719 et les valeurs
moyennes en fonction de la longitude sont présentées sliglesd 7. b[ 718 ¢ 7.1 0. Les valeurs
moyennes sur toute la carte sont quant a elles résuméesedabélal 7]1.

Les performances instrumentales sont d’autant meillegpes les observations sont
conduites proche du zénith. Cependant, les valeurs dessanghithaux accessibles dépendent
de la position dans le ciel et influent principalement suelgilsen énergie de I'analyse comme
cela sera montré dans la section 7.3.

La carte des angles hors-axes est directement reliée alégt d’observation, ertfet, les
observations en mode “scan” sont conduites dans trois Bardiatitude, avec des observations
centrées e = —1°,0°, +1° et espacées de 0.7° en longitude. Depuis 2006, lorsqu’il a été
établi que la majorité des sources de photprde trés haute énergie était distribuée le long
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Observable Valeur moyenng¢ RMS
Angle zénithal (deg) 3399/1218
Angle hors-axe (deg 2.05/0.72

Efficacité optique 0.63/0.03

Tas. 7.1 —Valeurs moyenne et RMS degi@lients parametres de condition de pointé pour les
4820 runs d’observation en direction des régions internepln Galactique obtenues entre
début 2004 et fin 2010.

du plan Galactique, les observations dans ce mode sont ites@dwec des pointés centrés en
b = +0, 7°. La valeurs moyenne des angles hors-axe est ainsi plus faibdbur du plan ce qui
conduit a des observations de meilleure qualité et une enedlsensibilité pour cette valeur de
latitude.

L'efficacité optique, quant a elle, est sensible au vieillisséhedétecteur. Elle refléte I'état
des télescopes au moment de I'observation et n’est pas digptend’'une position particuliere
sur le ciel. La valeur indiquée dans les cartes et qui est e@rgButilisée est I'flicacité optique
par rapport a I'éicacité optique optimale égale a 11%. Une valeur de 70% quonekainsi a
7, 7% d’efficacité optique globale.

7.2.1 Cartes de significativité

Les cartes de significativité sont déterminées a partir detes d’exces obtenues par la
méthode de I'anneau complet, décrite dans la se€fidn 6.2n&@ére a avoir stisamment
d’événements de fond disponibles pour calculer cette figtivité, méme proche de régions
d’exclusions étendues, I'anneau choisi possede une saitisamment grande : son rayon in-
terne est de ®° et son rayon externe est deg2i.

La carte de significativité de la région interne du plan G&ae la plus récemment publiée
par la collaboration H.E.S.S. (Gast et collab., 2011)jsgti’analyse par la méthode des mo-
ments de Hillas et des arbres de décision pour discrimirtee @hotonsy et hadrons et pour
reconstruire les paramétres physiques de ces partictitesipes (Ohm et collabl, 2009b). La
charge minimale requise par image de gerbe dans chaqueaastéde 160 photoélectrons,
résultant en un seuil de I'ordre de 500 GeV.

7.2.1.1 Configurations

La méthode par modéle semi-analytique utilisée dans ce saahne nécessite pas de net-
toyage des images avant I'ajustement. Il est ainsi posdibigoser une coupure moins dure
sur la charge contenue dans les images de gerbes. C’estpolagiconfigurations standard de
cette méthode d’analyse possedent des seuils en chargeundé la valeur utilisée par la mé-
thode des moments de Hillas (voir section @.1.4). La condijom Faint pour laquelle le seuil
en charge est de 120 photoélectrons est celle qui correspomiéux a ce qui a été utilisé pour
produire la carte publiée dahs Gast et cdllab. (2011). Lessarésentées dans la suite ont été
produites avec cette configuration et ont servi de contriéisation pour la carte publiée.

Par ailleurs, la significativité est évaluée en chaque jposén sommant les événements
tombant dans un rayon deD ou Q,22° degré autour de cette position. Ces valeurs sont adap-
tées respectivement a la recherche de sources ponctuektsraues.
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Fic. 7.1 —Carte de I'exposition en heures, produite en sommant, pbagge position de la
carte, les temps d’observation de chaque run et en tenanptode la décroissance de I'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 gestios tegions d’exclusion, est une

étape délicate de I'analyse. Si des régions contenant dalsgnt mal exclues, le calcul de I'ex-
ces par la méthode de 'anneau conduit a une surestimatinivelau du fond, ce qui améne, au-
tour de ces régions, a une sous-estimation de I'excés. GQelaraconséquence de sous-estimer
les valeurs de significativité. La figuke—7111 présente umeeake significativité pour laquelle
la taille des régions d’exclusion a été volontairement itédet autour des sources brillantes,
notamment pour la région notée R9, il apparait un anneawgdéisativité sous-estimée. Une
maniere de détecter ou contrdler ce genre de probleme esgaeler la distribution des valeurs
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Exposition suivantb =0 ° n

Exposition Moyenne

Exposition (h)

3 II|III|III|III|III|III|III|III|III

Longitude (deg)

Fic. 7.2 —Projection de I'exposition (en heures) suivanth0° (en rouge) et moyennée sur
toutes les latitudes (en noir) en fonction de la longitudevaleur moyenne est de 19,83 heures
mais certaines positions, avec plus de 160 heures ont &@@adiviement étudiees.
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Fic. 7.3 —Fraction f de la zone du plan Galactique considérée dontpiesition (en heures)
est supérieure a un certain seuil, en fonction de ce seuilokyerve ainsi que seule la moitié
du ciel a recu une exposition supérieure-al3 heures et au-dela de 40 heures, la fraction
devient inférieure d0% Cette courbe a été obtenue a partir de la carte présentéefiglae
[Z1.

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

Les régions d’exclusion sont remplies a la main, dans une tdasdonnées, et chargées
en début d’analyse. Ce remplissage est un processus a laéfaitf et évolutif, les régions
étant ajoutées au fur et a mesure que la sensibilité augraeqtee de nouvelles sources sont
découvertes. La sensibilité augmente d’abord du fait dgbsition plus importante au cours du
temps mais également en utilisant des méthodes d’analgsersémes plus sensibles. J'ai pris
en charge cette tache durant ma these pour la région du placti@ae. La figur€ 713 présente
la carte des régions exclues utilisée pour les analysesmiges dans ce chapitre superposée a



126 CHAPITRE 7. EXPLORATION DU PLAN GALACTIQUE AVEC H.E.S.S

Bideg
oo

BMe 5EE L8

fa
e
=

Bideg
”

BHe 5 ES LR

15
A0

BmeE R ER LS

[
o

55
50
45
40
]
an
25
20

o a
o n

Fic. 7.4 —Carte de I'angle zénithal moyen des observations.

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

7.2.1.3 Cartes et distributions de significativité

La figure[Z.IP présente la carte de significativité obtenug ploypothése de sources éten-
dues et la figur€&ZZ.14 de droite présente la distribution dé=uvs de significativité en dehors
des régions d’exclusion. Cette distribution est bien a@gigiar une gaussienne de moyenne
—-0,120+ 0,001 et d’écart-type, 099+ 0,001, en accord avec une absence de signal pour ces
régions. Il est & noter que les erreurs sont sous-estiméesisgm des corrélations entre les
pixels. Ces valeurs montrent que les régions contenangdalssont bien exclues d’'une part et
que l'instrument et le fond sont bien compris d’autre pag.l®méme maniére, la distribution
des valeurs de significativité en dehors des régions d’siatupour une hypothese de sources
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Angle zenithal moyen
Angle zenithal suivantb =0 °

Angle Zenithal (deg)
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Fic. 7.5 —Projection de I'angle zénithal suivant b 0° (en rouge) et moyenné sur toutes les
latitudes (en noir) en fonction de la longitude.

T/

4 6 8 10 12 14 16

Fic. 7.6 —Significativité corrigée du nombre d’essai en fonction deignificativité pour un
nombre d’essais égalaix 1CF.

ponctuelles présentée sur la figlire ¥.14 de gauche est bisié@jpar une gaussienne de valeur
moyenne-0,063+ 0,001 et d’écart-type, 032+ 0,001.

Correction du nombre d’essais

La significativitéo-, obtenue en chaque position du ciel correspond a la prot&Biljue
le signal observé ne soit pas du a une fluctuation statispgséive du fond. Cependant la
probabilité d’'observer une significativité supérieure aartain seuil dans les cartes augmente
avec le nombre de positions indépendamment testées sut.lé &ut donc corriger la proba-
bilité P du nombre d’essais statistiquils La probabilité de ne pas atteindre la significativité
correspondant a la probabiliEpourN essais peut s’écrire :

1-Py=@1-PN (7.1)

Deés lors, la probabilit®y de trouver, par chance, une significativitg a n'importe quelle
position du ciel est :
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Fic. 7.7 —Carte de I'angle hors-axe moyen des observations.

Pn=1-(1-PN (7.2)

Cette probabilité correspond a la significativité corrigdeombre d’essaid. Une approxi-
mation conservative est de prendre comme nombre d’essanidne de pixels de la carte qui
est ici égal a 3< 1P pixels. Ce nombre est clairement surévalué car la techrdgua@nneau
complet utilisée pour évaluer la significativité résulteusre forte corrélation entre les pixels
voisins. Lors du premier relevé du plan Galactique avecHE (Aharonian et collah., 2006g),
la significativité minimale pour pouvoir déclarer une s@uétait fixée a 4 apres correction du
nombre d’essais. Pour avoir une significativité supéri@udeccarts standards apres correction
du nombre d’essais considéré ici, il faut ainsi une sigrtifrd@ de 6 7 écarts standards (voir
figure[Z5).
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Fic. 7.8 —Projection de I'angle hors-axe suivant$ 0° (en rouge) et moyenné sur toutes les
latitudes (en noir) en fonction de la longitude.

Le nombre d’essai pourrait cependant étre estimé plusggndent a partir de simulations en
tirant pour chaque pixel de la carte un nombre de candjdfitetuant selon une loi de Poisson
autour de la valeur attendue estimée a partir de I'acceptanc

7.2.2 Cartes et distributions des candidats normalisées p#acceptance

Le calcul des cartes (et des distributions) des candidatsalizées par I'acceptance permet
de s’assurer que I'estimation et la compréhension du foncoesecte. Ces cartes sont remplies
avec le nombre d’événements dans chaque bin divisé paepgaace dans ce bin qui corres-
pond au nombre d’événements de fond attendus et multipliéggaeptance moyenne sur toute
la carte. De telles cartes peuvent étre calculées ausspbieries candidatg que pour les can-
didats hadrons. On compare donc le nombre de candidatsvéssan nombre de candidats
attendus. Pour les candidatdes distributions des valeurs obtenues sur les cartesamplies
pour les régions non exclues tandis que pour les candiddteiing toutes les positions de la
carte sont utilisées pour construire la distribution.

Les distributions sont bien centrées sur 1 et possedenadgsirs respectivement dgd8%
et 1, 38% pour les candidatg et les candidats hadrons, dominées par les fluctuations sta-
tistiques. Par ailleurs, les cartes ainsi calculées neeptést pas de gradients. Ces valeurs
montrent que notre compréhension du fond et du détectetnesstorrecte.

7.2.3 Cartes de flux et de seuil de détection

De maniére a convertir les cartes d’exces en cartes de flast ihécessaire de prendre en
compte I'acceptance intégrée du détecteur sur le champ eleGatte derniére est calculée a
partir de simulations sous une hypothése de forme speetralermet de calculer pour un flux
donné le nombre de photofpsattendu.

Acceptance intégrée

Pour une forme spectrale donnée, I'exces de candjdatteendu dans un bin du ciel peut
s’exprimer de la maniére suivante :
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Fic. 7.9 —Carte de I'gficacité optique moyenne des observations.

()]
n= [ [ AE00 e E dEd (7.3)
Ein dEt

ou :

— E; estI'énergie vraie,

— Ey est I'énergie de seuil (qui dépend des conditions de pomtghdque run),

— A(E) est I'acceptance aux photogsqui dépend en particulier de I'angle zénitldadt
de l'angle hors-axe ;

- d—(D est le flux diférentiel de la source;

dE
— testle temps.

Pour une simulation d’une source ponctuelle suivant untspea loi de puissance d’indice
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Fic. 7.10 —Projection de I'gficacité optique suivant b 0° (en rouge) et moyennée sur toutes
les latitudes (en noir) en fonction de la longitude.

| Significance Map

lambda {deg)

Fic. 7.11 —Carte de significativité calculée avec des tailles de régidiexclusion volontaire-
ment sous-estimées. La significativité est clairementsstisiée autour des sources brillantes,
I'effet est particuliérement visible pour la région notée R9.

spectrall” avec un flux diferentiel a 1 TeV égal &g, correspondant a un temps d’observation
to, le nombre d’événements attendus dans les coupures est alor

E—F
mm=%jlmaﬁwwéﬂ dE x tg (7.4)

Le nombre de photonssimulés peut étre calculé de la méme maniere. En nBbntayon
de la simulation :

E Et T ¢0 E07T R2 E2 =T El T
Nsim = ¢o X 7 R2 . (Eo) dE( X 1g= T [(Eo) — (E—O) X 1o (75)
L’ aire gffective moyennebtenue par la simulation est alors :
do
) [ €003 E)
Z:nLUIXnRZZ ao (7.6)
sim it
dEt(Et) dE

L acceptance intégré@ui s’exprime en fireV) est définie de sorte que le fluxidirentiel
¢ puisse étre obtenu a partir de I'exces de candigate I'acceptance intégréen question et
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Fic. 7.12 —Carte de significativité (calculée par la méthodel de Li et K1883)) obtenue avec
la configurationFaintet un rayon d’intégration d@, 22° adapté pour la recherche de sources
étendues. L'échelle de couleur, représentant la signifitat a été limitée a 20 déviations stan-
dard.

du temps d’observation :

n?’
T (7.7)

Pourg x At = ¢y X to on doit obtenim, = n.. L' acceptance intégréest alors, pour chaque
simulation :

N, =¢X A XAt — Ay =

A = Neut _ Neut 2 EO7TR2 E 1—1“_ E = (7 8)
™ goxto ngm  1-T |\Eo Eo .
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Fic. 7.13 —Carte de significativité obtenue par la configuratiBaintet un rayon d’intégration
de0, 22, identique a celle présentée sur la figlire T.12, avec le®régil’exclusion représentées
en jaune. La significativité en dehors de ces régions est atibig avec du bruit.

En combinant avecdire gfective moyennen obtient :

CEECE

L’ acceptance intégréest calculée a a partir de simulations et tabulée pour desrspen loi
de puissance, pourftiérents angles zénithaux, angles hors-axe, indices sprataticacités
optiques.
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X2/ ndf 675.7/238 X2/ ndt 1184/ 256
Constant3.956e+04 + 3.032e+01 Constant 3.638e+04 + 2.855e+01
E Mean -0.06277 +0.00065 FE Mean -0.1199 +0.0007
[ ™ Sigma 1.032 £0.000 + Sigma 1,099 £0.001
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Fic. 7.14 —-Distributions des valeurs de significativimaﬁtenues avec la configu-
ration Faint, en dehors des régions d’exclusion pour un rayon d’intégratlie0, 1° (a gauche)
et de0, 22° (a droite). Les ajustements par des gaussiennes en traitsilgEs noirs sont discu-
tés dans le texte.

Carte d’exposition intégrée

Une fois lesacceptances intégréebtenues pour édierentes valeurs d’angle zénithal, angle
hors-axe et ficacité optique, une carteakposition intégré¢exprimée en fireVs) peut étre
obtenue en sommant les contributions de chaque run magplpar le temps d’observation
correspondant :

Em(Xy) = Z Fint(6i, 61 (% 1), T) X At (7.10)

Calcul des cartes de flux

Les cartes en flux diérentiel a 1 TeV peuvent étre obtenues simplement en diviaan
carte d’exces par la carte d’exposition intégrée. On ob&rs une carte dont les valeurs sont
exprimées en flux diérentiel & 1 TeV (en unités deBs ' TeV?)

Calcul des cartes de seuil de détection

Pour calculer les cartes de seuil de détection, il faut taliatd estimer le nombre de can-
didatsy nécessaires pour atteindre une significativité fixée étmmé le nombre d’événements
de fond observé. En divisant ce nombre par la cagmbsition intégréeon obtient alors une
carte de seuil de détectiohes valeurs dans cette carte représentent, en chaquedpaiidl, le
flux différentiel & 1 TeV minimal nécessaire pour obtenir une déeetvec une significativité
fixée pour une certaine hypothése de forme spectrale coemiedt fond mesuré.
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Test de la méthode en direction du centre Galactique

Pour vérifier que cette méthode de détermination des cagtesudl de détection est correcte,
il est possible de comparer le flux minimal détectable poersignificativité de & avec le flux
publié en direction du centre Galactique dans (Aharoniaokab. | 2004b). Le spectre supposé
pour le calcul de la carte de seuil de détection est une lougsance d’indice,2. Sous cette
hypothése, et étant donné le niveau de fond observé danshegess, un nombre de photons
¥ N, 5 =~ 245 est nécessaire pour détecter une souree @bs cette direction. Par ailleurs, la
valeur au centre Galactique de la carte de seuil de détemtivaspond a un flux @érentiel (en
pourcent du Crabe) a un 1 TeV de = 0.24 %.

Les observations en direction du centre Galactique régudteune détectiona 100, avec
un flux différentiel a 1 TeV (en pourcent du Crabe) pour un spectre erelpudssance d’indice
2,2+ 0,09 degpet = 7.25 %. Cela correspond a un excesxlge: ~ 6325y.

Des lors, si le calcul du seuil de détection est correct, delpit

£ = poux 2 (7.12)

ny,Det
doit avoir une valeur proche dg. La valeur obtenue egt= 0.28 %. Cette valeur est proche
de la valeur attendue/(¢ ¢s)/¢s = 0.167), validant ainsi la méthode.

7.2.3.1 Application aux données du plan Galactique

Dans cette section, les méthodes présentées précédenuneappliquées aux données du
plan Galactique.

Cartes de flux

La figure[ZIb présente la carte en flux obtenue sous I'hypetti@in spectre en loi de puis-
sance d'indice 5 (valeur utilisée dans lesftiérentes publications de la collaboration H.E.S.S.
sur le relevé du plan Galactique) et pour une hypothése deeétendue (avec un rayon d'’in-
tégration de 022°). Pour le calcul de cette carte, seuls les bins ayant recexpasition supé-
rieure a 1 heure ont été remplis. Les cartes en flux sont gidesxemple pour la comparaison
des sources car elles corrigent déets de I'exposition fortement non-homogéne en ne repré-
sentant pas I'excés de photons mais le flux intrinséque deses La figur€ 716 présente un
exemple d’'une région pour laquelle des sources peu visjalgauche de la carte) par rapport
a une source voisine (a droite de la carte) dans la carte ésexgparaissent bien plus visibles
dans la carte en flux.

Cartes de seuil de détection

La carte de seuil de détection présentée sur la flguré 7. Exalkéulée sous I'hypothese d'un
spectre en loi de puissance d'indicészt avec un rayon d’intégration ded?’. Cette carte a
été calculée a partir de la carte d’exposition intégréegmé&e sur la figule_Z.JL8 et du nombre
de photons nécessaires pour une détection avec un seujl7de dont la carte est présentée
sur la figurd_Z.1l7. Cette carte est normalisée au flfémdintiel de la nébuleuse du Crabe a 1
TeV (po(1 TeV) = 3.45x 101t cm2s 1 TeV ™). La carte présente ainsi le seuil de détection en
pourcentage du flux fférentiel du Crabe a 1 TeV.
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Fic. 7.15 —Carte de flux obtenue avec la configuratiBaint pour un rayon d’intégration
de 0,22 et un spectre en loi de puissance d’indice= 2,5. Les valeurs sont exprimées en
m-2TeV s

La figure[ZZD montre le seuil de détection en fonction de tgitode pour diérentes
valeurs de latitude tandis que la figure .21 présente ld deuilétection en fonction de la
longitude pour la méme latitude mais poufféients indices spectraux. Enfin, la figlire ¥.22
présente le seuil de détection en fonction de la longitunlgs Ehypothese de source ponctuelle
et de source étendue. Le seuil de détection est plus faibtefdtteur~ 2 pour I’hypothese de
sources ponctuelles.

Les flux détectables avec une significativité d&% sont sur la majeure partie du plan
Galactique inférieurs a 4-5% du fluxfiirentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV et pour
I'hypothese de source ponctuelle, le flux détectable estendams les régions les plus centrales,
inférieur & 1% du flux dtérentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV.
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Fic. 7.16 —Carte d’excés (en haut) et carte en flux (en bas), obtenuesd@oweme région. Sur
la carte d’exces, les sources H.E.S.S. a gauche de I'imagemtgpratiguement pas visibles en
comparaison des sources H.E.S.S. de droite. Sur la cartener’#ffet d’exposition est corrigé
et les sources ont un flux comparable.

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

Les configurations standard de I'analydedek+ sont les configurationStandard Faint
et Loose Ces trois configurations flierent notamment par la valeur de la coupure en charge
contenue dans les images des gerbes détectées dans leaxdboénme décrit dans la section
1.3, la coupure en charge est de 40pe hoose 60pe poufStdet 120pe pouFaint. La charge
déposée dans les caméras étant proportionnelle a I'éragdee particule primaire, baisser ce
seuil permet de baisser le seuil en énergie de I'analyseiawjpme plus grande sensibilité
a d’éventuels fets atmosphériques ou instrumentaux. En utilisant legesal® conditions de
pointé, il est possible de déterminer le seuil en énergiefinidéi (voir section[&3) comme
I'énergie a laquelle I'acceptance est a 20% de I'acceptammemale - & chaque position du
ciel en utilisant les tables d’acceptance décrites dansdaos[6.4.
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lid=q)

Fic. 7.17 —Carte du nombre de photonsnécessaires pour obtenir une significativitégj&o
étant donné le nombre d’événements de fond observés.
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Fic. 7.18 —Carte d’exposition intégrée, calculée de la maniére déatans le texte. Les valeurs

sont exprimées em’TeVs
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Fic. 7.19 —Carte de seuil de détection (flux minimal détectable avecsigreficativité deb, 7o)
exprimé en % du flux gierentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV, calculée en coafigar
Faintpour un spectre en loi de puissance d’'indite 2,5 et un rayon d’intégration d@, 22°.
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Fic. 7.20 —Flux minimal détectable avec une significativité @&o, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV en fonction de latiaohg 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 configuratiaintpour un spectre en loi de puissance d’indice 2,5 et
un rayon d’intégration dé, 22°.
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Fic. 7.21 —Flux minimal détectable avec une significativité @&o-, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV en fonction de laitioshgy suivant la latitude
b = -0, 3°, pour un spectre en loi de puissance d’indice= 2,1 (en rouge) efl” = 2,5 (en
noir). Ces courbes ont été calculées en configuraiamt pour un rayon d’intégration de
0,22.

—_ 8

2 = — _

S = Projection suivantb =-0.3 °,r=0.1°

g = Projection suivantb =-0.3 °, r=0.22°
6 f=—

~ =

CRR =18

° E

g =

5 4=

2 =

3 =

E SE—

£ =

£ 2

E E

w 1=
9120

Fic. 7.22 —Flux minimal détectable avec une significativité @&o-, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV en fonction de laitioehe, suivant la latitude
b = -0, 3°, pour un rayon d’intégration = 0, 1° (en noir) et r= 0,22 (en noir). Ces courbes
ont été calculées en configurati&aint pour un spectre en loi de puissance d’indice 2, 5.
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Fic. 7.23 —Carte du seuil en énergie, défini comme I'énergie a laqu&kxkptance est 20%
de I'acceptance maximale, pour la configuratieaint

Abaissement du seuil en énergie

La figure[Z.ZB présente une carte du seuil en énergie pounfagacationFaint. La figure
montre la valeur moyenne du seuil en énergie en fondida longitude Galactique pour
les trois configurations d’analyse. En comparant avec lad[@d, on observe, comme cela a été
mentionné plus haut, que la valeur du seuil en énergie dgparapalement de I'angle zénithal
moyen a la position d’observation. La figlire 1.25 de gauchseorte les distributions des seuils
en énergie sur toute la région du plan Galactique pour lgs tanfigurations d’analyse et
la figure[Z.Zb de droite présente les distributions des nappules seuils entre lesfiirentes
configurations. La configuratidnooseest donc, comme attendu, celle qui permet d’obtenir les
seuils en énergie les plus faibles. Les seuils en énergiensogont pour les configurations
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Standardet Looserespectivement 14% et~ 36% plus faible qu’en configuratidraint.

Seuil en energie (TeV)

60 8
Longitude (deg)

Fic. 7.24 —Seuil en énergie, moyenné sur les latitudes, en fonctiora denlgitude pour la
configurationFaint en noir, la configuratiorStandarden rouge et la configuratiohooseen
bleu.

Les cartes présentées précédemment dans ce chapitre pradiées avec la configuration
Faint. Les cartes présentées dans cette section sont produgieseavconfigurationStandard
etLoose avec des seuils en énergie moyens respectiveménfbo et~ 36% plus faible qu’en
configurationFaint. Les spectres en énergie des sources observées peuverdig@eat étre
ajustés par des lois de puissantid/dE « E, avec des indices spectralixen général su-
périeurs a 2. Ainsi, abaisser le seuil en énergie permetaeitér un plus grand nombre de
photonsy et d’avoir acces a des sources plus faibles. Toutefois, digiorationLoosepos-
sede également des coupures plus laches en terme de répeefiond hadronique. Ceffet est
étudié en comparant les sensibilités pour Ié&déntes configurations.

Abaissement du seuil de détection

Les cartes de seuil de détection ont été produites pour légyooationsStandardet Loose
de la méme maniére que précédemment pour la configuriadion La figure[Z.Zb présente le
flux minimal détectable a,Go pour les diférentes configurations en fonction de la longitude
(pour la latitudeb = -0, 3° ot la sensibilité moyenne est minimale). La figure V.27, ¢aaile,
présente les rapports des flux minimals détectablesa,8noyennés sur toutes les latitudes,
des diférentes configurations en fonction de la longitude. Cesdgyorontrent que, pour des
latitudes inférieures a 20°, la configuratiorStandardoossede un seuil de détection plus faible
que les deux autres configurations et que la configurdi@ant possede un seuil de détection
légérement plus faible que la configuratiboose Au-dela de cette valeur, les configurations
présentent des seuils de détection équivalents. Le fluxmainiétectable par la configuration
Standardest en moyenne 10% plus faible que celui en configurati®aint et Looseet il est
en moyenne équivalent &aint et enLoose Cette évolution laisse penser qu’il pourrait y avoir
une valeur optimale des variables de coupure en terme dedsadétection.

On s’attend cependant a ce que I'écart de seuil de déteatime ks configurations soit
réduit si I'indice spectral diminue, notamment entre lesfigurationsStandardet Faint, cette
derniére étant plus sensible pour des sources plus duresiguoe[7.21). Les rapports des flux
minimal détectables a, 8o ont ainsi été calculés pour un indice deg82correspondant a la
valeur moyenne des sources Galactiques détectées par.$l.B&hs ce cas, la configuration
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Fic. 7.25 —A gauche : Distributions des seuils en énergie sur I'enserdel la carte pour les
trois configurations d’analyse. A droite : Distributionssdeapports des seuils en énergie pour
les djférentes configurations d’analyse.

Standardprésente un seuil de détection en moyenrtdso plus faible que la configuratidraint
tandis que cette derniére posséde un seuil de détectido plus faible que la configuration
Loose

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

7.3.1 Cartes et distributions
Configuration Standard

La figure[Z2B présente la distribution des valeurs de saaiifité en dehors des régions
d’exclusion obtenue pour I'’hypothése de sources ponesieiVec la configuratioStandard
Cette distribution est ajustée par une gaussienne de mey€h06183+ 0,00065 et d’écart-
type 1 050+0, 001, en bon accord avec I'absence de signal pour ces régionsune hypothese
de sources étendues, la distribution des valeurs de sighiifté en dehors des régions d’exclu-
sion est bien ajustée par une gaussienne de valeur moyénha33+ 0,0007 et d’écart-type
1,151+ 0,001. Cette distribution montre un excés de valeurs de sigiiifité négatives. Cet
exces, en cours d'étude, est probablement lié a certaigieseid’exclusion de taille trop faible.

Ces valeurs montrent (au moins pour I'hypothése de soummestyelles) que les régions
contenant du signal sont bien exclues d’'une part et quenitingent et le fond sont bien com-
pris d’autre part, avec une sensibilité améliorée et unl seuénergie abaissé par rapport a la
configurationFaint.
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Fic. 7.26 —Flux minimal détectable avec une significativité @&o-, exprimé en % du flux
différentiel de la nébuleuse du Crabe a 1 TeV en fonction de laitishgy suivant la latitude
b = -0, 3° pour les configurationgaint(en noir), Standarden rouge) et.oose(en bleu). Ces
courbes ont été calculées pour un rayon d’intégratio®d2? et un spectre en loi de puissance
d’indicel” = 2,5.
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Fic. 7.27 —Rapport des flux détectablesa’o entre les dfférentes configurations d’analyse,
moyenné sur toutes les latitudes, en fonction de la longitud
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Fic. 7.28 —Distributions des valeurs de significativité obtenues daamnfigurationStandard
en dehors des régions d’exclusion pour un rayon d’intégratie0, 1° (a gauche) et d@, 22
(a droite). Les ajustements par des gaussiennes en traitsilpEs noirs sont discutés dans le
texte.

Configuration Loose

Pour la configuratiolh.oose possédant une coupure extrémement lache en charge et ayant

un seuil en énergie plus de 30% plus faible en moyenne quigiigtwationFaint, la distribution

des valeurs de significativité pour le fond peut étre ajusééene gaussienne de valeur moyenne
—0,09389+ 0,00069 et d’écart-type,124+ 0,001, pour une hypothése de source ponctuelle
et par une gaussienne de valeur moyen@el 871+ 0.0009 et d’écart-type,B74+ 0,001 pour

une hypothese de source étendue. On note, comme pour lawatiig Standard(pour des
sources étendues), un exces de valeurs de significatigatinés. Les raisons de cet exces sont
en cours d’étude.

On note par ailleurs un exces important de valeurs de sigtiifit2 positives cette fois,
indiquant une éventuelle présence de signal dans les chdsgégions d’émission ou ce si-
gnal important est présent ont été identifiées et sont ersabétude. Les figurds_ZP9[et 7130
présentent des exemples de telles régions. Par compawiscories cartes produites avec la
configurationFaint notamment, ces régions semblent présenter de I'émisston @gs sources
connues, formant ainsi des ponts entre ces dernieres. ileesetnergie étant abaissé par rap-
port aux autres configurations d’analyse, I'émissidfudie et étendue, visible aux plus basses
énergies et se trouvant distribuée le long du plan Galaet{gair figure[Z.3D), pourrait avoir
pour origine l'interaction des rayons cosmiques avec laargtprincipalement distribuée le
long du plan Galactique. Ce type d’émission a déja été obsarec H.E.S.S. autour du centre
Galactique, comme cela a été présenté dans la sdciioh Bdu6'exemple présenté dans la
figure[Z.29, cette émission pourrait également étre le fisalrces n'’émettant qu’aux plus
basses énergies.
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Fic. 7.29 —Exemple de région, autour de la source HESS J1809-193, oémission de pho-
tonsy diffuse apparait lorsque I'on abaisse le seuil en énergie, aa@ohfigurationLoose(a
droite) par rapport a I'analyse en configuratidfaint (a gauche). Ces cartes de significativité,
tronquées &Bo- ont été produites avec un rayon d’intégration@é-°.
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Fic. 7.30 —Exemple de région, autour du vestige de supernova W28, ognaission de pho-
tonsy diffuse apparait lorsque I'on abaisse le seuil en énergie, aa@ohfigurationLoose(a
droite) par rapport a I'analyse en configuratidraint (a gauche). Ces cartes de significativite,
tronquées &Bo- ont été produites avec un rayon d’intégration@é-°.

7.3.2 Améliorations et développements possibles

Pour ces configurationSt{andardmais surtout.oosg, il reste encore a comprendre la nor-
malisation des cartes, notamment en raison d’'un excés nificidivités négatives. Il semblerait
cependant que ces problemes soient liés aux régions d&aswlaventuellement trop petites. Le
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travail en cours sur ces cartes consiste entre autre a atigenla gestion des régions d’exclu-
sion : une carte-masque peut étre calculée et remplie avwwalaur de 1 si la position est
exclue et 0 sinon. L'exclusion ou non d’'une position se faaéir de la carte de significativité :
les positions avec une significativité supérieure a un s&lisont exclues si elles possedent
au moins un pixel voisin avec une significativité supérieurtm seuil S2 et inversement. Cette
procédure est itérative, elle doit d’abord étfizetuée sans carte-masque puis I'analyse doit étre
relancée avec une premiere carte-masque déterminée packdpre exposée préecédemment
et ainsi de suite jusqu’a arriver a une carte-masque stable.

Par ailleurs, une autre voie, toujours en lien avec l'infeesde la taille des régions d’ex-
clusion, peut étre explorée : si celles-ci sont trop grangesr certaines positions, le nombre
d’événements dans I'anneau servant a estimer le fond peemglérop faible et biaiser la valeur
de significativité. Une méthode, en développement, poliepak probléme consiste a estimer
les événements de fond a I'aide d’'un anneau dont la tailtkagte a la taille des régions exclues
alentour.

7.3.3 Apports et perspectives

Des sources potentielles ont pu étre identifiées a partiedeanalyses et font (ou feront)
I'objet d’observations plus approfondies.

Par ailleurs, les analyses réalisées pour le relevé du plalactBgue m’ont per-
mis de m’intéresser a plusieurs sources particulieres eesaahalyser en détail pour
contre-vérifier les résultats des autres analyses dislgsnittans la collaboration. Je me
suis intéressé, en particulier, a I'émission de photgnsen direction de la source
HESS J1747-248 (HESS Collaboration et collah., 2011b) etadsource HESS J1018-589
(de Ofia Wilhelmi et collabl, 2011).

HESS J1747-248 est partiellement coincidente avec I'anudiiigire Terzan 5. Cet amas
globulaire est celui (dans la Galaxie) qui contient la pluasnge population de pulsars milli-
secondes identifiés. En outre, il est I'amas globulaire Ues pirillant dans le domaine du GeV
(Kong et collab.| 2010). La source au TeV est étendue etéégent décalée de la position de
I'amas. Toutefois, la probabilité d’'une coincidence fieta été estimé a 10™*. Sans pouvoir
étre vraiment définitif, 'association entre la source I1$.5. et 'amas apparait trés probable.

La source HESS J1018-589 est située dans une région complexest coincidente avec
un vestige de supernova (G284.3-1.8), un pulsar (PSR J3483B} et une source du premier
catalogue du LAT (1FGL J1018.6-5856) qui présente une biitia périodique et qui a été
identifiée comme étant un nouveau systéme binafeorbet et collabl, 2011). Le barycentre de
I'émission détectée au TeV est compatible avec la positoladource Fermi (LFGL J1018.6-
5856) et la morphologie de la source H.E.S.S. suggere umeespanctuelle (coincidente avec
1FGL J1018.6-5856) associée a une émissifiask plus étendue qui pourrait étre due au choc
du vestige ou a une nébuleuse alimentée par le pulsar.

Enfin, I'objectif final de ce travail est d’associer et de camgy les résultats obtenus par
les analyses présentées dans ce chapitre avec les authexieset’analyse disponibles dans la
collaboration pour produire un catalogue complet des ssu@alactiques détectées lors de la
premiére phase de I'expérience H.E.S.S.
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7.4 Conclusions

L'étude présentée dans ce chapitre a montré que pour la oeatiignFaint de I'analyse par
modele semi-analytique, I'émission de trés haute éneiis tk région du plan Galactique est
bien comprise et le comportement du détecteur est bientéaisax

Les diférentes coupures standards de I'anaMselek+ peuvent étre appliquées sur I'en-
semble de la région du plan Galactique. L'étude du seuil dectién et du seuil en énergie
en fonction de la configuration révele que ces configuratmmmmettent de travailler dans des
conditions plus extrémes et d’atteindre des flux en moyefussfaibles (en configuratio&tan-
dard) et de baisser de maniere significative le seuil en énergiedefiguratiorLoosg, donnant
ainsi acces a des sources plus faibles mais également autessqui pourraient présenter des
coupures dans leurs spectres intrinséques et qui ne pentrdnc pas étre détectées en confi-
gurationFaint, méme avec un temps d’exposition trés long. Par ailleurspend& on n’atteint
pas forcément un seuil de détection plus faible en abaissa®uil en charge des images, le
nombre de photons détectés est nettement plus éleve.

Par ailleurs, des sources potentielles (ajoutées auxnggiexclure pour I'estimation du
fond) ont été découvertes par le biais de ce relevé du plaac@@lie et sont en cours d’étude
et font (ou feront) I'objet de nouvelles observations de i@@na confirmer ou infirmer I'exces
observé. Par le biais des analyses présentées ici, j'a@mgalt pu m’investir dans I'analyse de
différentes sources désormais publiées.

Enfin, ce travail servira a I'établissement d’'un catalogeéehsemble des sources détectées
lors de la premiére phase de I'expérience H.E.S.S. dangilaréu plan Galactique.
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L'objet de ce chapitre est la recherche de phénomenesttraiasidans les données prises sur
le plan Galactique avec H.E.S.S. Cette recherche est nagatmmotivée par les observations
dans le domaine des rayons X ou des sursauts d’activité soettds pour certains systemes
binaires. La détermination classique de la significatisidistique de la présence d’une source
dans une direction donnée se fait en intégrant toutes lasddsmprises dans cette direction test
et en les comparant au bruit de fond attendu, comme exposélaaectiol 6.216. Toutefois,
si un objet astrophysique n’est émetteur de photonle trés haute énergie que pendant un
court laps de temps, d’autres méthodes peuvent se révéegftaces que la détermination
classique.

Pour une source stable ou pour des événements de fond, Ips tBamrivée suivent un
processus de Markov. Une méthode développé@ me]mémnet de déterminer, sans
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échantillonnage - c’est-a-dire en travaillant directetraec les temps d’arrivée - si la distribu-
tion des intervalles des temps d’arrivée des photons s&dame loi de Poisson. Cette méthode
est présentée ici et utilisée pour réaliser une recherchavgugle” de phénomenes 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 variabiléép-tesexposé dar@mw).

En supposant que l'acceptance du détecteuvare pas au cours du tempke nombre
d’événements pendant une fenétre temporelle donnée sugttatistique de Poisson.

La distribution de Poisson peut s’écrire de la maniére siiéva

n

.y /l
Pi(n)=¢e"- o (8.1)

ou A est la valeur attendue qui dépend du temps d’observatidie €epression donne la
probabilité d’'observen événement(s) pour une valeur attendue

De maniére générale, pour des temps d’arritfedés événements (pendant un tert)ps
qui suivent une loi de Poisson, il existe une const&htelle que, pour tout > 0 divisant
I'intervalle t en intervalles d’égales duréas, le nombre d’événements par intervalle suit une
loi de Poisson aveg = At/C. La fonction de densité de probabilité des intervalles depte
(At) entre deux événements est alors une exponentielle deanvés:

1 At
fc(At) = = - exp|——= 8.2
o(0) = 5 ool 82)

Pour des événements observés, ordonnés en tdmps. .1, la distribution des intervalles
en temps entre deux événements consécutifs est notée :

{ATi}iza.n = {(Tiva = T)i—z.nN (8.3)

avec une valeur moyenmdl =: C*. Si dans I'équatiofi8l2, on po&e= C*, soit si I'on fixe
la constantéC a la valeur €ectivement observée, alors 183, doivent suivre la distribution
fc:(At). Des lors, un test peut-étre appliqué a la distributioreold®e ded\T; pour déterminer
si elle suit bien la distributioric: (At).

Le test décrit dans Pra 99) est particulierement bEnaux exces daT; loin de la
valeur moyenne et donc aux événements de type “sursautstiidateur dérivé dans cette
publication est le suivant :

M(F) := fo - (1 - ?) - F(AY) dAt (8.4)

ouC = fAt F(At) dAt et F(At), qui correspond a la fraction d’intervalles égauitaest
défini comme :

F(At) := % Z S(At — AT)) (8.5)
i=1

Il peut s’exprimer de la maniére suivante :
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Distribution des At Estimateur M Estimateur M

Ent 10000
Entries. 00| |Eowe 000y |Entes 10000

o X2/ ndf 86.54/73 16° X I ndf 65.03/68
Wk X2/ 53.56/51 10° E Constant 365.2445 F Constant 399.324.9
L 3 F
4.593 +0.046 F .
Constant E Mean 0.3677 £0.0001 lean  0.003465+0.010012

Sigma  0.007587 + 0.000054

Slope -1.032 £0.036 Sigma 0.9934 £ 0.0071

10°F 10°F

10F
E 10

NPT P
034 035 036 037 038 039 04 -4 -3 -2 -1

wn b b b il
0 1 2 3 4

Fic. 8.1 —Résultats dexp-tespour 10000 simulations de 1000 événements. La figure de gauch
présente la distribution des intervalles de temps entrex@sénements consécutifs pour un tel
échantillon de 1000 événements. On obtient bien, commedattene exponentielle décrois-
sante de pentel (courbe rouge de I'ajustement). Les figures du milieu et d&elprésentent
les distributions des valeurs de I'estimateur et de I'eatenr normalisé. La distribution des
valeurs normalisées est, comme attendu, bien ajustée gadistribution gaussienne de valeur
moyenne nulle et d’écart-type 1.

AT ) (8.6)

M=_— (l—
N AT;{<C* c

Cet estimateur compare la fraction du nombre d’intervaiesc une valeur inférieure a la
moyenne, a la fraction du temps total occupée par ces iiesva

L'estimateur ainsi définit a la propriété de valojfelpour F = fc. qui est la valeur atten-
due si la distribution des intervalles de temps entre dedéxéwments observeés suit une loi de
Poisson. L'estimateur sera plus grand que la valeur ateesdles observations contiennent un
exces anormal de petitsT; (si un sursaut d’activité est observé). Il sera plus pettlgualeur
attendue si les observations contiennent un nombre analer@l;, proche deC*. Si le signal
est purement périodique, soit si tous les intervalles sgaié aC*, la valeur attendue est 0.

Pour toute fonction de densité de probabilité définie satdiivalle [Q oo[, M(F) € [0, 1].
Cet estimateur peut étre normalisé pour correspondre aaim@imale dans I'hypothese ou
I'ensemble des temps d’arrivée des observations suit uide IBoisson de la maniére suivante :

M - (1/e - a/N)
M, = 8.7
5/ VN 5.7

ou N est le nombre d’événements enregistrés et les valeuss €€.189 + 0.004 et =
0.2427+ 0.0002 ont été ajustées sur des simulations.

La figure[81, présente les distributions de I'estimatededtestimateur normalisé pour 40
simulations de 1000 événements dont les temps d’arrivéersiuine loi de Poisson.
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Fic. 8.2 —Schéma de principe de la méthode pourfsanchir 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 précédemreenée appliqgué aux données de
H.E.S.S. L'objectif est de produire des cartes avec, enughaqsition du ciel, la significativité
du test au lieu de la significativité de Li et Ma (1983) caledii@bituellement.

8.2.1 Sélection des événements

Le exp-tess’applique aux intervalles des temps d’arrivée des événtmBe plus, I'objec-
tif est de faire des cartes, il est donc nécessaire, pouwaliaa 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 premiére approche, on ne s’intéresse xj@aénements qui passent les
coupures de I'analyse : les candidat&/oir chapitre®).

De maniére a obtenir ces informations, des fichiers appal&e-DSTsont remplis, pendant
I'analyse, avec I'information temporelle et la positiomeastruite pour chaque événement du
champ de vue passant les coupures.

En chaque position du ciel, on a donc, pour chaque run d'gasen, le temps d’arrivée
des événements. A partir de ces événements, une liste de tBamgvée est construite en ne
sélectionnant que les temps appartenant a un run contenanb@s trois événements. Par
ailleurs, les runs ne sont pas pris en continu sur la mémeiqusil est alors nécessaire de
“coller” les runs. Pour ce faire, le premier événement dum est identifié au dernier du run le
précédant (voir figure_8.2) : on crée ainsi un temps relatif.

Comme le test steectue sur les diérences des temps d’arrivée des événements, le temps
absolu ne compte pas et on se sert donc du temps relatifddéeen collant les runs entre eux.
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Les ditérentes coupures appliquées pour la production de cartés el seront détaillées
dans la section8.4.1.

8.2.2 Correction de I'acceptance

Le test décrit préecédemment est applicable a condition ‘quedptance du détecteur soit
constante au cours du temps. Hieesi, par exemple, I'acceptance augmente au cours d’un
run d’observation ou entre deux runs d’observation, le @éxénements observé augmente
et les intervalles de temps s’en trouvent diminués. Celarpiiidonc ressembler a un sursaut
d’activité alors qu’il ne s’agit que d’unfiet instrumental.

En raison des variations des conditions de pointé en famdida position du champ de vue
pendant un run d’observation ou des conditions d’obsemwatiun run a un autre, I'acceptance
n’est pas constante au cours du temps. Elle dépend notandeéangle zénithal et de I'angle
hors-axe ainsi que de Fgcacité optique du systéme.

L'acceptance est dans un premier temps déterminée par feodeetécrite dans la section
pour obtenir une carte d’acceptance dans le réfétedgs caméras. Pour la position a
laquelle on veut #ectuer le test de variabilité, on détermine alors a chacstarnn a quelle po-
sition cela correspond dans le référentiel de la caméra etaupere la valeur de I’acceptaﬁce

La détermination de I'acceptance par la méthode bidimangite nécessite 'ensemble des
données. Lorsque I'on fait I'analyse pour un champ de vutqudier, on enregistre au cours de
I'analyse les temps de détection des événements et, unmaes les données analysées, les
cartes d’acceptance peuvent étre calculées. Linformatiw I'acceptance est donc déterminée
en fin d’analyse.

Les intervalles de temps corrigés de I'acceptance instéetdu détecteun(t)), notésdr,
peuvent alors étre calculés, a partir des intervalles dpsenesurédt, de la maniére suivante :

dr = a(t)dt (8.8)
Les intervalles corrigés peuvent donc étre calculés comme :

_ a(t) + a(ti.1)

A (8.9)

AT = Ty — T
avecAt =t — t.
Ces intervalles corrigés peuvent étre calculés a partitadedptance intégrée. Efffet, si

I'on note & l'intégrale de I'acceptance du début de I'observation amp®t; (é,- = ft: a(t)dt),
alors :

!La valeur dans les cartes est en fait proportionnelle a éptamce avec un facteur de proportionnalité qu'il
n'est pas utile de déterminer.
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ti1
" ‘f a(t)dt
to

ft Lt + ft " adt

4 + a(t;) +Za(ti+1) At
~ & + At (8.10)

ainsi :

AT =1 - & (8.11)

L'acceptance peut ainsi étre intégrée, et les intervalas/@nt étre corrigés, directement
lors du remplissage des temps d’arrivée. Par ailleurspsiguppose que I'acceptance intégrée
sur toute la durée d’observation est proportionnelle aubrerd’événementl enregistrés dans
la direction considérée, alors on peut normaliseAlede maniére a ce que leur valeur moyenne
soit égale a 1. Enfet, si on pose :

at)dt= [ dr =pN (8.12)
J o= |

pour des temps d’observation discrets, on a:

> Ar=pN (8.13)

et le facteur de normalisatighest alors simplement calculé en comparant le temps corrigé
de I'acceptance total pour I'ensemble des temps obseraési(é en sommant 'ensemble des
temps corrigés) et le nombre d’événements dans I'échamtilles intervalles en temps corriges
de I'acceptance et normalisés sont aldrs= 1/8 - Ar. De la sorte, on a bien :

~ 1l YAT
(A1) = ZAT =5N = 1 (8.14)

Des lors, la distribution attendue des intervalles de tenoggagés est une exponentielle
décroissante de pertd.

La figure[8B présente la distribution des intervalles eté@x événements pour des obser-
vations dans le plan Galacti(ﬂjainsi gue la distribution des intervalles en temps corriggs
I'acceptance. On peut observer que I'ajustement de lalalisiton corrigée par une exponentielle
décroissante donne bien une pente-de

Par ailleurs, la figurEZ8l4 montre I'évolution de I'accem@intégrée et de I'acceptance en
fonction du temps a la méme position. Cette derniére présiad fluctuations importantes en
raison des diérences de conditions d’observation d’'un run a l'autre.

Enfin, sur la figurd_8]5 sont représentés les taux d’événenamnfonction du temps (en
noir) d'une part et du temps corrigé (en rouge) d’autre pfaut. cette figure est également

2La position pour cet exemple a été choisie arbitrairemélatestl = 4, 44° etb = 1,07°. Tous les événements
tombant dans un rayon deZ autour de cette position ont été sélectionnés.
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hDT hDT_mod
Entries 1112 Entries 1112
Mean 162.9 o Mean 0.9964
RMS 157.7 RMS 0.9104
X2/ ndf 32.96 /31 107 ° X2/ ndf 38.49/ 39
107 Constant 5.204 £0.044 F Constant 4.876 £0.043
F Slope -0.006284 + 0.000205 r H Slope -1.001+ 0.032
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Fic. 8.3 —Distribution des intervalles de temps entre deux événesyamisécutifs. La distribu-
tion de gauche est construite a partir des temps relatifsg@mlevé les intervalles entre deux
runs d’observations). La figure de droite présente la dittion des intervalles de temps corri-
gés de l'acceptance. L'ajustement par une exponentieteotsante présente, conformément
aux attentes, une pente de -1.
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Fic. 8.4 —La figure de gauche présente 'acceptance intégrée en famdii temps et la figure
de droite présente I'acceptance instantanée en fonctideips (cf. texte pour plus de détails).

tracée I'acceptance correspondante (en vert), normalisgux moyen. On observe que le taux
d’événements suit bien I'évolution de I'acceptance au solurtemps mais que ce n’est plus le
cas pour le taux d’événements en fonction du temps corriga i@dique que I'acceptance et
son évolution au cours du temps sont bien compris.

8.2.3 Hficacité

On cherche a déterminer dans cette section si le test dééciégemment peut détecter des
événements transitoires qui ne seraient pas vus par desaeséthlassiques.
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dN/dt

dN/dt

Fic. 8.5 —Taux d’événements en fonction du temps (en haut) et du temmigéade I'acceptance
(en bas). L’histogramme vert représente I'acceptance eation du temps (en haut) et du temps
corrigé (en bas).

Aa-p i

Fic. 8.6 —Schéma décrivant les ffirentes notations utilisées dans le texte. A un nombre N
d’événements, constituant I'état stable, peuvent veajoater un nombre Nd’événements de
sursaut pendant une fraction f du temps total. Le taux d’émeants est notg, dans I'état
stable efp; pendant le sursaut.

Pour ce faire, des simulations Monte-Carlo ont éféatuées en se placant dans le cas ou
un certain nombre d’évenements d’un sursaut viendraibstaej aux événements candidats
pendant une certaine fractidnde la durée totale de I'échantillon. Par ailleurs, pouraicla
significativité par la méthode de Li et Ma (1983), des évémamee fond sont également tirés
avec un rapport d’acceptance entre les échantil@N®t OFF, le facteura, choisi égal a (01
(valeur typique pour ce paramétre). Lefiélients paramétres de la simulation sont explicités
sur la figurd 8 (adaptée He P} 999)).
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Fic. 8.7 —Significativité par la méthode dexp-testa gauche et par la méthode fe LietMa
) au milieu, obtenues par simulations, en fonctionadgdction du temps total occupée

par le sursaut (ordonnée) et de la durée totale de I'échbomti(abscisse). La méthode pour

obtenir ce résultat est décrite dans le texte. La figure detelporésente le rapport entre la

significativité duexp-tesiet du test de Li et Ma (1983).

On suppose que les variations d’acceptance ont déja éesmiscompte et que les inter-
valles de temps entre deux événements conseécutifs ontréigésoet normalisés comme décrit
dans la section précédente. Le nombre total d’événementsxésle méme que le nombre
d’événements participant au sursaut.

Par la suite, on fait varier le temps total (normalisé, cgpoadant en moyenne au nombre
d’événements tirés) entre 200 et 1200 et la fraction de teihmgacupée par I'événement tran-
sitoire entre 10" et 107 et on calcule a chaque pas la significativité moyennexpitestet
la significativité moyenne du test de Li et Ma (1983) obtenpaair de 1000 simulations. On
obtient alors une carte représentant la significativitéedti ¢n fonction du temps total et de la
fraction de temps occupée par I'événement transitoiresaremple présenté ici, le nombre
d’événements participant au sursaut a éte fixé a 100.

Le résultat obtenu est présenté sur la fiurk 8.7. Ce réssitabhérent avec nos attentes, car
de maniére générale, plus I'événement transitoire est(bee$ le bas sur la figure de gauche)
et mieux il sera détecté par la méthode exposée dans cereh@wic un nombre d’événements
constant dans le sursaut). Dans ce cas, on attend un nomboetémt d’événements avec un
intervalle de temps plus faible que la moyenne, ce a quoeesilsle le test. Par ailleurs, plus le
temps total augmente (vers la droite sur la figure du milieo)@ns leexp-tesest dficace pour
une fraction constante de temps occupée par le sursautfénpdus le temps total augmente
et plus les intervalles “anormaux” sont noyés dans les éuénés de fond. Enfin, sur la figure
de droite, présentant le rapport entre la significativitéxjprteset la significativité dm%la

), il apparait que pour des valeursiisamment faibles de la fraction de temps occupée
par le sursaut (ici entre 1bet 10°%) et pour un nombre total d’événementgi®amment faible,
le test présenté dans ce chapitre peut se révéler filloaee que le test classique.

Il est important de noter que la significativité obtenue patekt classique et celle obtenue
par leexp-tesine sont pas corrélées. Ceci est dU au fait que les deux testsihpas de méme
nature, le test de Li et Ma (1983) porte sur le nombre totaléhéments tandis que éxp-test
s'intéresse a la distribution des intervalles temporetseeces événements. Sur la figlirel 8.8,
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Fic. 8.8 —Distributions des significativités obtenues par la méthdeeli et Ma (1983) (en
bleu) et par leexp-test(en rouge) pour 1000 simulations avec un nombre totabd@evéne-
ments et une fraction de temps occupée par le sursaQi@e La figure de droite présente la
significativité duexp-testen fonction de la significativité classique.

sont présentées les distributions des significativitésralgs (en ffectuant 1000 simulations)
pour les deux tests, pour un nombre total d’événements égadat une fraction de temps
occupée par le sursaut égale 89. Le nombre d’événements de sursaut, fixé a 100, correspond
a un facteup de 6.

A partir de la valeur de significativité obtenue par le tesertutilisant des simulations
Monte-Carlo, il est possible de caractériser I'éventuadigation du taux d’événements.

On simule une courbe de lumiére a deux niveaux comme précadetrmais cette fois
le nombre total d’événemenis est fix@. On suppose qu’on B; événements de type candi-
datsy détectés pendant un temps tofg} et que pendant une certaine fractibae ce temps,
N, événements supplémentaires sont détectés (dvecN; + N,). On note par ailleurg, le
taux d’événements dans I'état stablepetelui dans I'état transitoire. Afin que la distribution
des intervalles générés par la simulation ait les mémestéaigtiques que les données apres
I'étape de correction d’acceptance, les intervalles sonnalisés de maniére a ce que la valeur
moyenne de l'intervalle en temps entre deux événementgcuotifs soit égale a 1.

La figure[8.® montre le résultat d'une telle simulation, plaguelle la valeur moyenne sur
1000 simulations dexp-testpour 800 événements a été calculée en fonction de la fragdon
temps occupée par le sursduet de la valeur du rapport du taux d’événemengendant et en
dehors du sursaut.

Le test présenté dans ce chapitre peut ainsi, sous certndgions, se révéler pludte
cace que le test de_Li et Ma (1983). En outre, comme ces detsxtesondent pas les mémes
caractéristiques de la source potentielle, ils sont comeiéaires. D’autre part, nous avons vu
qu'il est possible de caractériser les sources détectéds pest en terme d’augmentation du

30n ne connait que ce nombre total d’événements lorsque ffeatae le test & une position donnée.
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Fic. 8.9 —Significativité duiexp-tesen fonction du rapponb entre le taux d’événements pendant
le sursaut et dans I'état stable (ordonnée) et de la fractietemps total occupée par le sursaut
(abscisse).

flux et de fraction de temps occupé par le sursaut par desaiiong Monte-Carlo (un exemple
d’application est présenté a la sectlon] 8.7). Par exemple,tsst renvoie une valeyr, pour
un nombre d’événemenby, alors, par des simulations similaires a celles réaliséas @btenir
la figure[B.D, on peut caractériser la variation du flux pehdae certaine fraction de temps
occupé par I'éventuel sursaut en tracant dans le plah) (e contour d’iso-significativité a la
valeury.

8.2.4 Meéthode dednter Events

Pour s’dfranchir de la correction d’acceptanlﬂrMQQQ) a ayaie développé un test
qui s’appuie sur le nombre d’événements de fond entre deé@regwents de signal comme
estimateur de I'acceptance. Ces événements sont appeElegvents

Cette méthode suppose que les événements de fond (OFF)éElesments de la région
test (ON), récoltés en méme temps, suivent I'acceptanca oh&ime maniere. Les événements
de fond considérés ici peuvent soit étre des candidats hadécoltés dans la méme région que
les candidaty (comme pour la méthode template, voir secfion 6.2), soicdeslidaty situés
dans une région disjointe spatialement de la région ON niacxeptance identique a celle de
la région ON (comme pour la méthode des régions OFF multiptéssectioi&.R).

Le nombre d’événements de fond détecté entre deux événenesignal permet de s’af-
franchir de la correction d’acceptance utilisée pour lahnéeexp-test En dfet, si les deux
types de signaux suivent I'acceptance de la méme maniemenibre d’événements OFF entre
deux événements ON devrait rester & peu prés constant. Besian sursaut apparait, le
nombre d’événements OFF entre deux événements ON décleiasaut peut étre détecte.

L'estimateur dérivé pa@hm%) utilise alors la dimttion en fréquence delmter
Events: W(n) (le nombre de fois qu’on obtiemt Inter Eventy La valeur deC* est, dans ce
cas, déterminée par :
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C = i n-w(n) (8.15)
n=0

et I'estimateur peut s’exprimer ainsi :

€]

Mw) =y (1 - Ci) - W(n) (8.16)
n=0

ou les crochets dans la borne supérieure de la somme refaédarpartie entiere. De méme
que pour leexp-test M € [0, 1], et la valeur moyenne da1(‘W) pour ‘W(n) obtenu a partir
d’une distribution poissonnienne est attendue autour dgaléur suivante :

Mo(C") =

x « \[C']
[C]+1.( C ) (8.17)

C+1 \C+1
Comme précédemment, I'estimateur peut étre normaliséia gaisimulation Monte-Carlo

pour obtenir une distribution normale de moyenne nulle étaft-type égal & 1 dans le cas d’'un
processus poissonnien. Cet estimateur normali§éeut s’exprimer comme sulit :

_ M= (Mo — ac-/N)
Be-/ VN

ou les valeurs dec: etBc- sont obtenues a partir de simulations Monte-Carlo et valent

(8.18)

r

_1 _1
ac- ~ a -k et o =Bk (8.19)
aveck; = 1,67+ 0.02 etk, = 0.37 + 0.03, « et étant les mémes que dans la sedfioh 8.1.

Avantages et inconvénients

L'avantage de cette méthode “évoluée” réside dans I'alesdeda correction de I'accep-
tance, qui dépend de notre connaissance du détecteur et dies®systématiques.

La question principale qui se pose alors est de savoir queislss événements OFF a
prendre pour estimer le nombrdmter Events Comme décrit plus haut, deux choix sont pos-
sibles :

1. prendre le OFF dans une régiofftéiente de I'espace des coupures, comme pour la me-
thode template;

2. prendre le OFF dans une région spatialemeffiémdinte de la région test mais avec une
acceptance similaire, comme pour la méthode des régionsiiiples.

Dans le premier cas, I'hypothése que les événements deitanrisgt et ceux de la région
de fond suivent la méme acceptance n’est pas forcémenté&rifin fet, les événement de
la région test suivent 'acceptance aux événements casdidandis que les événements de la
région de fond suivent I'acceptance aux candidats hadramd# sectio 6.Z]2 pour la méthode
d’estimation de I'acceptance utilisée). La figlire 8.10 enés pour une position arbitraire sur
le ciel 'acceptance aux événements de fond en fonctionadedptance aux événements can-
didatsy. Il est bien visible sur cette figure que les deux acceptaméesluent pas de la méme
maniere.
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Fic. 8.10 —Acceptance aux événements de type hadrons en fonctiorcdept@nce aux candi-
datsy. Pour chaque point, les acceptances sont évaluées au tesmesgondant a un évene-
ment détecte.

Dans le deuxieme cas, on ne prend que des événements candotahme événements
de fond mais il est nécessaire de choisir les régions dagsdéss ils sont sélectionnés de
fagon a ce que I'acceptance soit similaire. Pour cela, il ¢aoisir des régions qui sont, dans
le référentiel de la caméra, a la méme distance que la sourcerdre du champ de vue. Ceci
proscrit I'utilisation de cette méthode pour la productae cartes. Toutefois, cette méthode
peut s’avérer utile pour I'étude d’'une source en particuli#le pourrait éventuellement étre
appliguée systématiquement lors de I'analyse des soureeslennombre dhter Eventsest
alors faible.

Par ailleurs, cette méthode ne peut étre utilisée quefsamment d’événements de fond
sont détectés pour pouvoir évaluer la distribution du n@nakinter EventsDeés lors, ce test ne
peut pas étre appliqué pour des sources qui dominent le ¢andans ce cas, le nombrérder
Eventsdevient trop faible. Il ne peut pas non plus étre appliquéragions avec une exposition
trop faible.

8.3 Test en fenétres glissantes

Principe

D’apres la figur€819, plus le temps d’observation est gramdapport a la durée de I'événe-
ment transitoire (plug devient faible), plus il faut que ce dernier soit intenserg@tre détecté
de maniere significative. En d’autres termes, si un surséiatiail peut se trouver noyé dans
I'ensemble des données.

Pour s’dfranchir de ce probléme, une technique a été développextuger leexp-testivec
des fenétres glissantes en temps. Le principe est le suigandéfinit une fenétre comportant
un nombre fixé d’événements. Pour les événements contensisedi@nétre, onféectue leexp-
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testen gardanC* a la valeur moyenne de I'échantillon total, puis on décateedenétre d’'un
événement et onfiectue le test a nouveau jusqu’a arriver a la fin de I'échantill

Si on noteN, le nombre total d’événements de I'échantillonNgt la taille (fixe) de la
fenétre, on ffectue dond\,,s — N¢ + 1 tests. On obtient alors une valeur de significativité par
fenétre et on prend comme valeur du test final la signifidétiviaximale obtenue sur toute les
fenétres.

Correction du nombre d’'essais

Lorsque I'on dfectue le test par cette méthode, les valeurs des signiftéatobtenues sont
corrélées car les fiérents échantillons ne sont pas indépendants. Il est adoespaire d’esti-
mer le nombre d’essais indépendants. Si la largeur de l&réeest choisie a partir des données,
il faudrait également en tenir compte. Par contre, si ceitke test choisie a priori, ce choix
n'introduit pas d’essais supplémentaires.

Si on noteP(s > ) la probabilité d’obtenir une significativittau dessus d’une valegg
dans le cas ou le signal ne présente pas de sursaut, aloobkbpité d’obtenir une valeur de
significativité supérieure & parmi tous les testdlectués est la suivante :

F=1-(1-P(s> ) (8.20)

ouQ estle nombre de fenétres indépendantes. On parle alorshi&hilité de “False Alarm”
et la valeur de M peut étre estimée a partir de simulationst&@arlo.

Dans la pratique, si on a un échantillon conterdptévénements, on tire un grand nombre
de fois ce méme nombre d’événements, avec des intervaliesaraque événement suivant la
statistique PoissonnienbeB.2 avec= 1. On dfectue alors le test en fenétres glissantes pour
chaque tirage et on construit la distribution des valeutsrokes. Cette distribution peut alors
étre ajustée pour donner la valeur du paramitre

Un exemple d’application de ce test peut étre trouvé dansdéos[8.4.D.

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

8.4.1 Méthode

Dans cette section est exposée la méthode et fé&rehtes coupures appliquées pour la
production de cartes de variabilité. Pour les raisons edgmdans la secti@n 8.2.4, la méthode
deslinter Eventsbien que permettant de sfeanchir de I'étape d’estimation et de correction de
I'acceptance, n’est que peu adaptée a la production desaatsignificativité. Le test utilisé ici
est donc leexp-test

Pour chaque bin du ciel, on applique les criteres suivants :

— tous les candidatg situés a moins d’'une distance angulairgy du centre du bin en

question sont sélectionnés,

— on dfectue alors le test dans ce bin uniquement si au mijips événements ont été

sélectionnés par la condition précédente,
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Tas. 8.1 —Valeur des dférentes coupures appliquées pour I'applicationaekp-testa la pro-
duction de cartes de significativité.
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Fic. 8.11 —Courbe de lumiére en flux intégré au-dela de 200 GeV obtenu¢iaS.S. en
direction du blazar PKS 2155-304, pendant le sursaut dvagtétide juillet 2006. Cette figure est

tirée de. Aharonian et collabl (2007a).

— on impose que le nombre d’événements de fNpg-, déterminé par la méthode de I'an-
neau complet (voir sectidn ®.2) soit supérietd: et que le produitrNorr Soit supérieur
a (@Nor)™" pour s’assurer que fisamment d’événements ont été détectés pour estimer
I'acceptance a cette position,

— l'acceptance moyenne par run est calculée pour les événgsdectionnés, et les évé-
nements dont le run possede une acceptance moyenne irgégiemne fractiomac. du
maximum des acceptances moyennes sont rejetés.

Le tableal 811 résume lesidirentes valeurs choisies pour ces paramétres.

Si la correction de I'acceptance et I'algorithme qgtieetue le test sont corrects, la distribu-
tion des valeurs de significativité sur I'ensemble de laecddit étre une gaussienne de valeur
moyenne nulle et d’écart-type égal a 1 pour un signal puréPeissonnien.

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

Le blazar PKS 2155-304 est un noyaux actif de galaxie, triéigtrau TeV et pouvant
exhiber des sursauts d’activité importants sur des échéédemps tres courtes. On parle alors
d’état haut lorsque la source présente un sursaut et da@sdbbsque la source apparait stable.
Un tel sursaut d’activité a été observé par H.E.S.S. enejulD06 au cours duquel le flux
mesuré a atteint prés de 50 fois le flux observé dans I'étalule lgas [(Aharonian et collab.,

). Par ailleurs, la source a présenté des temps c@stgtees de changement de régimes
de I'ordre de la minute. La figufe 8111 montre la courbe de &uemobtenue par H.E.S.S. lors de
cet événement. Ces caractéristiques en font un objet piagtiement intéressant pour appliquer
et tester la méthode de détection de variabilité présertée ck chapitre.
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Fic. 8.12 —Carte de significativité, calculée par la méthode de Li et Wa83), 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 appliquééap-testaux données prises durant 'année 2007. Pen-
dant cette période, la source se trouvait dans un état stabie pas montré de variabilité
particuliere.

Le lot de données est constitué de 40 runs d’observatioapdes criteres de qualité décrits
dans la sectioi 6.1.2. Il a été analysé avec la configur&tandardde I'analyseModeh-+.
L'excés de photong en direction de la source est de 2ZDBour une significativité obtenue par
la méthode de Li et Méa (1983) de 8% La carte de significativité, centrée sur PKS 2155-304,
obtenue par cette méthode est présentée sur la figuie 8.12.

Sur I'ensemble de la région observée, 93649 candidats été détectés. Ce sont ces évé-
nements qui sont utilisés pour appliqgueehp-test

La carte de la région, obtenue par la méthode décrite danbaggte, ainsi que la dis-
tribution des valeurs de significativité sur I'ensemble @earte sont présentées sur la figure
B.13. La carte est homogene, sans gradients apparentslfeasmble toutefois présenter une
concentration de valeurs de significativité élevéed) en direction de PKS 2155-304.

La distribution en significativité possede une valeur moyede-0, 20 + 0,02 pour une
largeur de ®97+ 0,016. La largeur de la distribution est conforme aux atteptes un signal
purement Poissonnien. En ce qui concerne la valeur moyell@asemble indiquer un biais vers
les valeurs négatives, qui reste raisonnable et ne remeinpeause I'ensemble de la méthode.

L'indication de comportement anormal en direction de lase@pparait clairement dans le
taux d’événement en fonction du temps corrigé de I'accaggtévoir figurd8.TW). Afin de quan-
tifier cet efet, nous avons appliqué le test en fenétres glissantes géactédemment. La taille
de la fenétre a été fixée a 200 événements. La significatiatémale obtenue sur 'ensemble
des fenétres est alors de, 8 écarts standards, soit, 29 apres correction du nombre d’essais
tandis que cette significativité est de4 pour I'ensemble de I'échantillon. La figure 8.15 pré-
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Fic. 8.13 — A gauche Carte de significativité dexp-testen direction de PKS 2155-304, pour
le lot de données de 200&.droite : distribution des valeurs de significativité sur 'ensemble
de la carte. Les résultats de I'ajustement par une gausgi€¢oourbe noire) sont indiqués dans
I'encart.
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Fic. 8.14 —Taux d’événements en fonction du temps corrigé de I'acoeptan direction de
PKS 2155-304 pour les données obtenues en 2007. L’histogearart représente I'acceptance
normalisée au taux d’événements moyen en fonction du tesnigécde I'acceptance.

sente I'évolution de la significativité en fonction du numéle la fenétre tandis que la figure
présente la distribution des valeurs maximales defigtivité, obtenues par le test en
fenétres glissantes, pour des simulations sous I'hypettiesignal Poissonnien et comportant
le méme nombre d’événements qu’a la position étudiée. Cagastement de cette distribu-
tion qui permet de déterminer le nombre d’essais. Dans I@EEenté ici, ce nhombre tiré de
I'ajustement vaut 21,985.
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Fic. 8.15 —Significativité duexp-testen fonction du numéro de la fenétre, pour une fenétre de
200 événements en direction de PKS 2155-304 (données dg 2007
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Fic. 8.16 —Distribution des valeurs maximales des significativitégenbes par le test en fe-
nétres glissante sur 1000 simulations d’échantillons enant le méme nombre d’événements
que la position étudiée et dont les temps d’arrivée sontdemisiens. L'ajustement de cette
distribution permet d’obtenir le nombre d’essais indépams (voir texte).

8.4.2.2 Sursaut de juillet 2006

Le test a également été appliqué aux données recueilliggpele sursaut observé en juillet
2006. Le lot de données est constitué de 18 runs d’obsenyaiassant les criteres de qualité,
correspondant & 8 heures d’observation étalées sur deux nuits. L'excéshakaeec la confi-
gurationStandardde I'analyseModek+ est de 28192 photonsy en provenance de la source.
Cela correspond a une significativité de 3écarts standards. PKS 2155-304 a ainsi émis
pendant cet événement exceptionnel prés de par seconde.

Le exp-testappliqué a ce lot de données détecte un écart a un compoit@mement
Poissonnien des temps d’arrivée des événements avec uifecatiyité de 447. La carte de si-
gnificativité obtenue par ce test ainsi que la distributies daleurs de significativité, construite
pour des positions sur la carte distantes d’au moj2850de PKS 2155-304 (soit en dehors de
la région source) sont présentées sur la figurd 8.17. Laldiston des valeurs de significativité
peut étre ajustée par une gaussienne de valeur moydénheé+0.02 et d’écart-type @4+0.01.
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Fic. 8.17 — En haut :Carte de significativité dexp-testen direction de PKS 2155-304, pour le
lot de données prises pendant le sursaut de juillet 2006 (&lga) et la méme carte saturée a
50 (a droite).En bas : distribution des valeurs de significativité en dehors dedigion source.
Les résultats de I'ajustement par une gaussienne (courbie)rsmnt indiqués dans I'encart.

La encore, la valeur moyenne est |égérement décalée veraligs négatives mais la largeur
de la distribution est correcte.

Le taux d’événements en fonction du temps corrigé de |'aecee est présenté sur la figure
B.I8. Les structures observées pour les temps (corrigésjears a~ 5000 sont trés similaires
a celles obtenues par le calcul des courbes de lumiére éaggu-dela de 200 GeV pour les
temps (réels) correspondants (voir figlire B.11).

8.4.3 Application aux données du plan Galactique

Les données utilisées pour appliqueelgp-testa la région du plan Galactique ont été ob-
tenues entre janvier 2004 et octobre 2010. Le lot de donrstesiresi constitué de 4421 runs
représentant plus de 2000 heures d’observation et pernaticider la carte de significativité
duexp-testdans la gamme de longitudes 0° + 100 et dans la gamme de latitudes- 0° + 3°
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Fic. 8.18 —Taux d’événements en fonction du temps corrigé de I'acoeptan direction de
PKS 2155-304 pour les données obtenues en 2007. L’histogearart représente I'acceptance
normalisée au taux d’événements moyen en fonction du tesnigécde I'acceptance.

en coordonnées Galactiques.Un peu plus d&x110” candidatsy ont été détectés et utilisés
pour cette analyse avec la méthddedek+ dans sa configuratiotandard

8.4.3.1 Résultats et discussion

La carte de significativité dexp-testobtenue est présentée sur la figure 8.21. Par ailleurs,
la figure[8IP montre le nombre d’événements utilisés daaquah bifl pour dfectuer le test.
On note de forts gradients, correspondant a I'exposititative de chaque région. Le nombre
d’événements utilisés varie entre 50 (seuil choisi) et ungdes de 17000. Malgré cette gamme
importante, la carte obtenue ne présente pas de structarsuperes ni de corrélations avec
le nombre d’événements. Par ailleurs, il est important derrgue toutes les sources du plan
Galactique, centre Galactique compris, ont étéages par le test. Toutes les sources du plan
Galactique sont stables pour la gamméfiitacité du test.

La figure[82D montre la valeur de I'ajustement de la pentadkstribution des intervalles
en temps corrigés de I'acceptance pour chaque bin. Lalaistvn de ces valeurs sur I'ensemble
de la carte possede une valeur moyenne.gé3et un écart-type delb7 conforme a la valeur
attendue (-1).

La distribution des valeurs de significativité obtenue &mdemble de la carte est présentée
sur la figure[8.22. Cette distribution est bien ajustée par geussienne de valeur moyenne
—0.020+ 0.001 et d’écart-type .0104+ 0.0009. Elle est donc tout a fait compatible avec une
absence de variabilité dans le plan galactique et en remblg@accord avec la distribution
attendue pour des temps d’arrivée suivant une statistigigséhnienne.

Cet accord montre que notre compréhension du détecteuoeselet que la méthode de
I'estimation de I'acceptance est précise. De plus, celatraajue la méthode de correction de
I'acceptance est adaptée di@ce et que le test est bien maitrisé.

4La taille d’un bin est de M4° x 0.04°.
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Fic. 8.19 —Carte du nombre d’événements sélectionnés par la méthpisés dans la section
pour les données du plan Galactique. Certaines ssigost clairement apparentes.

8.5 Blocs bayesiens

La méthode des blocs bayesiens, présentée dans $Scargle),(19@argle ((2010),
Scargle et collabl (2010), permet de trouver la partitiotinogle d’'un ensemble de temps d’ar-
rivée - suivant une statistigue Poissonnienne - @igéidints blocs dont chaque taux esfétient.

Par partition optimale, on entend ici la partition qui détgimieux les données : si les temps
d’arrivée présentent une statistigue Poissonnienne aveaux constant pendant toute la durée
de I'échantillon, celui-ci sera représenté par un seul pdotes données présentent une brusque
augmentation du taux d’événements, I'échantillon seraéssmté par deux blocs et ainsi de
suite.
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Fic. 8.20 —Carte des valeurs ajustées des pentes de la distributionntesvalles en temps
corrigés de I'acceptance pour les données du plan Galaetija distribution des valeurs des
pentes ajustées sur I'ensemble de la carte présente unervaleyenne d@, 973 et un écart-
type de0, 167 conforme a la valeur attendue de

Principe et définitions

On note 7, lintervalle entret; et t,, constitué de I'ensemble des temps d’arrivée

{tl9 tZa ceey tn}
Un bloc est défini comme un ensemble de temps d’arrivée catisé&En adoptant la nota-

tion utilisée dans Scargle et collab. (2010) :

B(K, 1) = {ti tests ..., 1) (8.21)

représente le bloc constitué des temps d’arrigéet;. Une partition de I'ensemble des
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Fic. 8.21 —Carte de significativité dexp-tespour les données du plan Galactique. Cette carte
est compatible avec du bruit purement Poissonnien.

temps d’arrivée peut alors s’exprimer comme un ensembléds Qui, mis bout a bout, forment
I'intervalle étudié. Plus précisément :

T=UB et B NB;=0 pour i# ] (8.22)

P(7) est alors entierement déterminée par le nombre de blpcsnstituant cette partition
et par les temps auxquels interviennent les changemenégaee.

De maniére a représenter de fagcon optimale I'échantillormaximise le logarithme d’'une
fonction de vraisemblance sur 'ensemble des partit®ns
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Fic. 8.22 —Distribution des valeurs de significativité obtenues paeip-testpour les don-
nées du plan Galactique. L’ajustement par une gaussienmeo(ege) présente une largeur de
—0.020+ 0.001 et un écart-type dé.0104+ 0.0009

Np

FIP(D)] = ) F(BJ (8.23)

k=1

Cette fonction est la somme des logarithmes des fonctiomsailsemblancéd (By) des difé-
rents blocs constituant la partition. Sous I'lhypothésadé&gime Poissonnien, le logarithme du
maximum des fonctions de vraisemblance individuelles p&xprimer de la maniere suivante

(Scargle et collabl, 20110) :

N
fnax(Bx) = 10g Lmax = N¥log M (8.24)

ol N¥ est le nombre d’intervalles dans le blbdle taille M,. En efet, pour un taux d’évé-
nementst, la probabilité d’observer un intervalti (supérieur ou égal a 0) est :

P(dt) = 1e™t (8.25)

ainsi, la fonction de vraisemblance pour un intervdlies’écrit :

L, = e dh (8.26)

et la fonction de vraisemblance pour un blocontenantN intervalles est :

Nk
Lk = [ [aede = Ne™ (8.27)
n=1

ol MX est la taille du bloc, c’est-a-dire la somme de tous les walts le constituant. Le
maximum de cette fonction de vraisemblance est obtenu.peur/MX, et vaut :
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k N¥ v ~Nk
Lax = (W) e (8.28)
Lorsque I'on fait le produit des maximums de vraisemblanmer pious les blocs de la par-
tition, le terme en exponentielle donne, quelle que soitlifon : e TN = N Ce terme
peut donc étre ignoré pour comparer lefaentes partitions possibles et I'expression du lo-
garithme du maximum des fonctions de vraisemblance indellds peut étre prise comme

exprimée a I'équation 8.24.

Algorithme dynamique

L'algorithme décrit dans Jackson et collab. (2003), wilis, permet de trouver un optimum
global deF sur I'ensemble des patrtitiorf2. Cet algorithme repose sur le fait que/iZ) est
une partition optimale dé, alors toute sous-partition constituée d’'un sous-enseuhlblocs
deP(1), est optimale pour I'intervalle en question.

Si on prend la fonctiol 823, I'algorithme a tendance a tesuwn bloc par temps d’arri-
vée. Il est alors nécessaire d’'introduire un “prior” sur ambre de blocs. Ce prior peut étre
choisi en fixant la probabilité d’obtenir un nomkxg de blocs en présence de bruit seulement

a (Scargle et collak., 2010) :

P(Np) = Poy ™ (8.29)
La fonction[8:ZB s’en trouve modifiée de la maniére suivante :
Nk
fmax(Bi) = 109 Lmax = N“log - — logy (8.30)

Ainsi, plus la valeur de log est grande et plus le nombre de blocs obtenus sera faibke. Cet
propriété est illustrée sur la figure 8123, pour laquelle &hnde présentée dans cette section
a eté appliquée aux données obtenues en direction de PKS3R#96rs du sursaut de juillet
2006. Dans cet exemple, et dans le cas ou la valeur dedsgtrop faible, I'algorithme trouve
un grand nombre de blocs. La taille des blocs peut alors étidefet le taux d’événements
moyen dans chaque bloc (défini comme le nombre d’événements ld bloc divisé par sa
largeur) peut présenter des valeurs importantes.

La valeur de log peut étre déterminée par simulations (Chiang et collal(R@our un
échantillon ne présentant pas de changements de taux di@eéits, on s’attend, par la méthode
des blocs bayesiens, a n’obtenir qu’un seul bloc. Dés lofgrss’intéresse a un échantillon
contenantN événements, on simule un grand nombre de fois (de I'ordré8euh échantillon
stable contenant le méme nombre d’événements, on lui ajgplialgorithme de détermination
de la partition optimale et on enregistre le nombre de bldierus. On recommence cette
procédure en faisant varier lgg On peut alors choisir la valeur de lggle telle sorte que la
fraction de simulations ne contenant qu’un seul bloc sgigésieure a une valeur prédéfinie
(par exemple 95%). En d’autres termes, on calcule la préitsable fausse alarme en fonction
de la valeur de log a partir de simulations Monte-Carlo. Cette probabilitéet&pdu nombre
d’événements dans I'échantillon et doit étre recalculée pbaque valeur do.

La figure[8.Z21 présente ainsi la probabilité de fausse al@mfenction de log pour plu-
sieurs valeurs dbl. Ces diférentes courbes peuvent étre ajustées pour donner unenelatre
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Fic. 8.23 —Taux d’événements en fonction du temps corrigé de I'acoeptan direction de PKS
2155-304 pendant le sursaut de juillet 2006 (en rouge).ddathme permettant de déterminer
la partition optimale (représentée en bleu) a été appliqu@n choisissant gérentes valeurs
delogy.

la valeur de log, la valeur de la probabilité de fausse alarReet le nombre d’événements
N. La relation entre ces fiérents parameétres a été déterminée sur des simulationsteitpe
exprimée comme suit :
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Fic. 8.24 —Probabilité de fausse alarme en fonction de la valeurlagy pour diférentes
valeurs du nombre d’événements dans I'échantillon =80 (cercles), N= 100 (croix), N

= 200 (carrés), N= 500 (triangles), N= 1000 (losanges), N 2000 (étoiles). Chaque point
représente la valeur moyenne obtenue $0f simulations (nombre de simulations avec plus
d’un bloc divisé par le nombre total de simulations). Lesrb&g de couleurs sont calculées a
partir de I'équatior8.311.

5-logPs +log(6.5- 103 x N)
0.49

On peut noter qu’en outre I'algorithme présenté ici perngetrduver les temps correspon-
dant aux éventuels changements de régime.

logy = (8.31)

Efficacité

L'efficacité de détection d’événements transitoires par la rdétdes blocs bayesiens peut
étre estimée a partir de simulations Monte-Carlo. Comme ttapartid 8213, des courbes de
lumiére a deux niveaux sont générées avec un nombre d'éednernotal fixé, un rappop
entre le taux d’événements dans I'état stable et pendantsawst compris entre 1 et 7 et une
fraction f du temps total (normalis€) comprise entre O et 1.

Le facteur de pénalité logest choisi ici a partir de la relatign_8131 en imposant un @eix
fausses détections inférieur a 5%. Le nombre total d’évémsrest fixé a 800 (correspondant
au nombre moyen d’événements observés dans les données ¢aiss le plan Galactique) et
pour chaque jeu de parametresf(, on efectue 100 simulations pour lesquelles I'algorithme
de détection des blocs est appliqué et le nombre de bloceusbst compté.

La figure[8Zb présente le résultat de cet ensemble de siongait le nombre moyen de
blocs détectés est rempli pour chaque valeur des paranestiesl. Pour le nombre d’événe-
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Fic. 8.25 -Nombre moyen de blocs détectés 300 simulations en fonction du rappgstentre

le taux d’événements pendant le sursaut et dans I'état est@stionnée) et de la fraction de
temps total occupée par le sursaut (abscisse). La ligndmoatrouge correspond a un nombre
moyen de blocs égale a 2.

ments choisi, on peut détecter un sursaut représentanugneeaitation du taux d’événements
d’au minimum un facteur 2 pendant une fraction du temps total observé comprise @it

et 0 8. Pour des valeurs decomprises entre,@ et Q 65, la méthode peut détecter des sursauts
présentant une augmentation du taux d’événements d’ausroib.

Application

La méthode des blocs bayesiens a été appliquée au lot deetoohtenues en direction
de PKS 2155-304 lors de I'année 2007. L'analyse de ce méndeldbnnées par la méthode
exp-test montré une indication de variabilité, confirmée par la mé¢éhduexp-tesen fenétres
glissantes (voir sectidn 8.3.2).

Le nombre d’événements dans une région ds0centrée sur PKS 2155-304 pour ce lot
d’événements est de 2321. Si on impose un taux de faux positérieur a 5%, la valeur de
logy utilisée a été estimée a partir de la relafion B.31 et vauy leg21, 85. L'estimation de
ce parametre par des méthodes Monte-Carlo en prenant lereai@vénements correspondant
est en accord avec cette valeur inférée.

Le résultat obtenu est présenté sur la figurel8.26. Les tearpsspondants au début et a la
fin du sursaut sont les suivants = 542681611921 et; = 542940471735, exprimés en MJD,
avec des changements de régime intermédiairgs €rb42711372487 et;, = 542711393624.
Ces temps correspondent bien a ce qui est reconstruit emanatita courbe de lumiére en flux
intégré au-dela de 200 GeV (voir figuies 8.2 efB.28).
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Fic. 8.26 —Taux d’événements en fonction du temps corrigé de I'acoeptan direction de
PKS 2155-304 pour les données obtenues en 2007. L'algaiffermettant de déterminer la

partition optimale a été appliqué ici en choisissant la waldelogy = 21, 85 par la relation
o.o1.
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Fic. 8.27 —Courbe de lumiére du flux intégré au-dela de 200 GeV, en diredie PKS 2155-304
pour les données obtenues en 2007.
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Fic. 8.28 —Détail de la figure[8. 7. Les temps de changements de régobésnus par la
méthode des blocs bayesiens, sont indiqués par les lignesllges verticales.
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8.6 Test par somme cumulative

La méthode présentée dans cette section s’appuie sur laiseance de la statistique des
intervalles de temps entre deux événements pour des tempéé Poissonniens. Cette mé-
thode, qui s’apparente a un test de Kolmogorov-Smirnovseéemcore a ses balbutiements et
mériterait certainement d’étre approfondie.

Le principe de cette méthode est de construire la somme atiraitles intervalles en temps
entre deux événements en retranchant a chaque fois la vatgi@nne afin de se ramener a une
variable de moyenne nulle. Si I'on dispose d’'un ensembletefvalles, ordonnés en temps
{ATi}iz1.~n = {(Tiz1 — Ti)}i=1.N, ON peut construire la variable de somme cumulative, quiLat po
valeur au temps d’indice:

Xi =) (AT —(AT)) (8.32)
k=1

oU(AT) = 1/N ZN, AT; = C. Cette variable est bien de valeur moyenne nulle et poui tout
ona:

pd =

M_.

N
i) (<ATK> - Z<AT,->) (8.33)
=1

(8.34)

1

or

Par ailleurs, si la distribution des intervalles en tempseedeux événements suit une sta-
tistique Poissonnienne, alors la fonction de densité dbghitité des intervalles est celle de
I'équation[8.2. On peut alors calculgxT?) :

(AT?) = f AT?fo(AT) dt = 2C2 (8.35)

Alors, la variance de la variablg pour tout temps s’exprime ainsi :

Var(y) = &d) -’ = ) (8.36)
i . N 2
|
_ <(;<ATK>—N;<AT,-> ) (8.37)
_ %CZ(N—i) (8.38)
(8.39)

On peut alors déterminer pour chaque indice si la variakiieaste de la distribution atten-
due et quantifier le nombre d’écarts-types correspondani. I8 visualiser, on trace la somme
cumulativey en fonction de l'indice de I'intervalle ainsi que diérents contours d’écarts-types,
pour 3, 4, 5 et 6 déviations standards par exemple. Si la sacamaelative dépasse un certain
seuil significatif, on a alors une indication d’écart a urgrilbution Poissonnienne. Par ailleurs,
la position du maximum de la somme cumulative correspondpiition du changement de
régime.
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Fic. 8.29 —Somme cumulative des intervalles de temps corrigés desfdiance des événements
en direction de PKS 2155-304, pour les données de 2007 (ehgaet les données pendant le
sursaut de juillet 2006 (a droite). Les courbes magentaé&spntent les contours a 3, 4, 5 et 6
écarts-types.

Sur la figurd8.29 (a gauche), est présentée I'évolution dariabley (calculée a partir des
temps corrigés de I'acceptance) en fonction de l'indice’idéetvalle pour les données prises
en 2007 en direction de PKS 2155-304. On observe pour certesteeun écart significatif a
une distribution Poissonnienne des temps d’arrivée dasegvénts. La significativité maximale
est de 597. La méme variable est représentée sur la figurd 8.29 (eeyrtwujours en direc-
tion du blazar PKS 2155-304, mais cette fois pendant le stiaservé en juillet 2007. La
significativité maximale obtenue est, pour ces observatida 6843.

Cette méthode semble prometteuse mais patit toutefois duwerpéobleme que pour kxp-
test: le signal peut étre noyé dans le fond. En outre, si un suesigu au milieu de I'échantillon
il sera plus dificilement détectable. Cette méthode nécessiterait doriqupgeévolutions pour
étre tout a fait optimale.

8.7 Comparaison des dférents tests

Les diférents tests présentés dans ce chapitre sont maintenapassur les données
obtenues en direction du blazar PKS 2155-304 en 2007. Nawssaw que pour ce lot de
données, un sursaut est détecté avec l&érdntes meéthodes.

Tout d’abord, a partir de la reconstruction standard, del\gse par modéle semi-analytique
et de I'analyse spectrale décrite dans la sedfioh 6.4, kees de lumiére en flux reconstruit
au-dela de 200 GeV ont été calculées et elles présententsausd’activité bien marqué (voir
figure[B.2F). Le/? pour I'ajustement des points par une constante est d8 p48ir 39 degrés de
liberté, dont la probabilité correspond & déviations standard. Cette méthode simple permet
déja de montrer que la source est variable.

En appliquant lexp-test ce lot de données, on obtient une significativité.dd &n prenant
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| Test | Significativité |
Ajustement 7,5
Exp-Test 3,14
Inter Events 3,39
Fenétres Glissantes 15,29
Blocs Bayesiens 9,8
Somme Cumulative 5,97

Tas. 8.2 —Valeurs de significativité obtenues par legf@ents tests de variabilité pour les
données prises en 2007 en direction du blazar PKS 2155-304.

les événements tombant dans un rayon,dé0de la source mais avec la méthodeedyp-test
en fenétre glissantene variabilité est détectée avec une significativité d2a5

La méthode demter-Eventsa également été appliquée en direction de cet objet, lafisigni
cativité obtenue est de 39 avec ce test.

La méthode deblocs bayesiena été appliquée en augmentant la valeur de de jagqu’'a
ce que l'algorithme ne détecte plus qu’'un seul bloc. La podivé de fausses détections est alors
calculée par la relatidn.8.B1. Cette procédure permet divbtine estimation de la probabilité
que I'échantillon soit conforme a un bloc unique avec un teanxstant. La valeur obtenue est
de 1022, ce qui correspond a une significativité deé, 8.

Enfin, le test pasomme cumulativappliqué a cet échantillon de données donne une signi-
ficativité maximale de 27.

On a ainsi deux méthodes (fenétres glissantes et blocsibaggplus sensibles qu’un test
de y? et qui ont I'avantage, étant appliquées directement aupseftarrivée des événements,
de ne pas dépendre de I'échantillonnage.

Ces diférents résultats sont résumés dans le talileau 8.2.

Les simulations décrites dans la section 8.2.3 ont été gesdpour le nombre d’événe-
ments contenus dans I'échantillon. Le résultat est présantla figuré_8.30 ou la ligne rouge
correspond a la valeur de significativitdextivement obtenue (3,14). On peut remarquer que
cette ligne passe notamment tres pres du peint)(= (2,3;0,1) correspondant au résultat
obtenu par la méthode des blocs bayesiens, montrant aiadequdeux méthodes sont com-
patibles entre elles. Par ailleurs, des simulations siragaa celles utilisées pour produire la
figure[8.T ont été réalisées poureep-test en fenétre glissantour ces simulations, le nombre
d’événements est celui contenu dans I'échantillon et lauraéntrée pour chaque couple des
paramétrep et f est la valeur moyenne, sur 1000 tirages, du maximum de sigtivfité obte-
nus avec lexp-test en fenétre glissant@éomme pour I'analyse de I'échantillon, la taille de la
fenétre utilisée dans ces simulations est de 200 événenharitgne noire sur la figurie 880 est
la courbe d’iso-significativité obtenue par ces simulaiencorrespondant a la valeur maximale
de significativité (15680-) renvoyée par le test en fenétre glissante appliqué auxédsniCette
courbe noire passe également prés de la position déduitelalesbayesiens et lesftérents
tests semblent ainsi relativement cohérents.
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Fic. 8.30 —Significativité simulée (voir secti@n 8.P.3) dup-testen fonction de la fraction de
temps f occupée par le sursaut et du rappementre le taux d’événements dans le sursaut
et en dehors. Cette simulation egeetuée pouR321éveénements, correspondant au nombre
d’événements de I'échantillon en direction de PKS 21554304 le lot de données de 2007.
La ligne rouge correspond a la significativité obtenue patelst pour ces observations. L'étoile
blanche correspond quant a elle aux valeurs de f ep ddbtenues par la méthode des blocs
bayesiens. Enfin, la ligne noire est similaire & la ligne reugais pour des simulations avec le
test en fenétre glissante.

8.8 Conclusions

L'étude présentée dans ce chapitre visait au développeshentimplémentation de mé-
thodes pour la détection de phénomenes transitoires dadstaées du relevé du plan Galac-
tiqgue avec H.E.S.S. Pour pouvoir produire des cartes dehiété, il est nécessaire de corriger
les intervalles de temps mesurés des variations d’acagptiundétecteur. Une fois cette étape
effectuée, il est possible d’appliquefidirents tests sur les temps (corrigés) des événements dé-
tectés. Nous avons appliquédgp-testsur I'ensemble de la région du plan Galactique. Aucun
événement transitoire n'a été détecté dans la gamme désiéhdie ce test. Toutefois, la distri-
bution des valeurs de significativité sur la carte montrelguerrection d’acceptance proposée
est correcte et que I'ensemble de la chaine d’analyse eshiaérisée.

D’autres tests ont par ailleurs été proposeés, il s’agit ¢t par fenétres glissantes - qui
s’est révélé plusfécace pour les données prises en 2007 en direction du blazar2RB5-
304 - ou du test par somme cumulative qui nécessiterait déiaations. Enfin, la méthode
des blocs bayesiens a également été exposée. Cette méttadmtage de permettre a la fois
de détecter et de caractériser (temps initial, temps fiaglport des taux d’événements) les
éventuels événements transitoires et semble plus sensibie simple test dg?. Au regard du
tableal 8P, la méthode dixp-tesin’est pas la plus sensible et il sera intéressant d’applique
les autres tests sur la région du plan Galactique.

L'application des diérents tests aux données obtenues en direction du blaze2 P36S304
en 2007 montre que, pour ce cas particulier, ces tests sdntpaettement plus sensibles que
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la méthode simple de I'ajustement des courbes de lumier@li3eils sont rapides et, avec la
méthode des blocs bayesiens, il est possible de caractérm&rsaut de maniere objective.
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Observations des vestiges de supernovae
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Les supernovee et leurs vestiges, présentés dans le clipsivat de trés bons candidats
pour expliquer le flux de rayons cosmiques Galactiquest(@etire en-deca de 5x 10'°eV,
voir section[I.Z11) observé sur Terre. Cette idée, évogeéelas années 1930, est motivée
par I'énergie relachée par ces processud (P erg) et le taux de supernovee dans la Galaxie.
Celui-ci étant de I'ordre d’'une explosion tous les trents ale flux des rayons cosmiques dans
la Galaxie pourrait étre maintenu si seulemerit0% de I'énergie d’explosion est utilisée pour
I'accélération des particules chargées.

On dénombre pres de 300 vestiges de supernovee détecté® adbmadine radio. lls sont
notamment recenseés dans le catal gi@nm%. L'émission de la majeure partie des
vestiges dont la coquille est résolue dans ce domaine egiénaeut étre expliquée par le
rayonnement synchrotron d’électrons accélérés a desiéselgl'ordre du GeV.

Sans parler des vestiges de supernovae composites quig@digmobjets contenant un plé-
rion et dont I'émission au TeV est vraisemblablement due deraier (voir sectiofi-3.71.3), il
semble que I'on observe deux classes de vestiges de supe@baute énergie : les vestiges
plutdt jeunes, plus visibles au TeV, et les vestiges d’aggamonteragissant avec des nuages
moléculaires plus visibles au GeV. Ledtdrents stades d’évolution des vestiges de supernovae
peuvent ainsi étre sondés. Par ailleurs, la mesure desepédeins ces gammes en énergie per-
met de poser des contraintes fortes sur la présence de patoélérés. Ce chapitre vise a réesu-
mer les diférentes observations de vestiges de supernovee a hautie @éegrs conséguences
pour la recherche des sources du rayonnement cosmiquetiGa¢ac

lDisponible al'adresse suivanthttp://www.mrao.cam.ac.uk/surveys/snrs/.
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9.1 Evolution d’un vestige de supernova

La majeure partieX 99%) de I'énergie disponible au moment de I'explosion d’soper-
nova est émise sous forme de neutrinos. Le reste~sdi*! erg est contenu dans I'énergie
cinétique des éjectas. Lors de I'explosion, ces derniepsggagent dans le milieu interstellaire
avec, au départ, une vitesse trés supérieure a celle du sercdanilieu. Il se forme alors une
onde de choc qui comprime, chieiet accélére le milieu en amont. Ce choc induit uriégdi
rence de pression entre le milieu choqué et les éjectas@giucr‘choc en retour” qui se propage
alors dans les ¢éjectas en direction du centre de I'explamiodies comprimant, les chiant et
les ralentissant. La création de ce second choc conduit &isentinuité de contact” entre le
milieu interstellaire choqué par le choc initial et les é&ascchoqués par le choc en retour (voir
figure[@.1).

Milieu Interstellaire (ISM)
non chogqué
Choc frontal

MIS chogué

Discontinuité
de confact

Choc en retour

Ejectas
non choqués

Fic. 9.1 —Schéma de la structure d’un vestige de supernova.

Selon les diérents types de supernovee, I'évolution du vestige é&rdnte, quoique re-
lativement similaire. Les supernoveae thermo-nucléairgse(ta) ont toutes des caractéristiques
relativement proches étant donné le mécanisme en jeu (@diios[3.1.R). L'énergie relachée
par ces explosions est de I'ordre de16rg, la masse des éjectas est de I'ordre d’'une masse
solaire et le profil de densité des €jectas en expansion freuti€crit par une loi de puissance
p « R, oliRest la distance au centre de I'explosion (Chevzlier, 1988 supernovee &fen-
drement de cceur (types I, Ib, Ic) présentent des caratitgiés plus variées car elles dépendent
notamment de la masse de I'étoile progéniﬁire:ede la masse que I'étoile a perdue (par le biais

2Rappelons que pour les SNIa, les étoiles progénitricesiasmaines blanches qui possédent toutes des masses
similaires de I'ordre de , ¥ M.
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du vent stellaire) avant I'explosion. L'énergie cinétiqies éjectas peut varier entre environ

10°erg (Nomoto et collahl, 1994) exB 0P2erg pour les hypernovae (Nomoto et collab., 2007).

Le profil de densité des éjectas pour une supernova de typé,|sslon Chevalier et Fransson
(1994) et Truelove et McKe 99), une loi de puissanceliminférieur a 3 pour le coeur et

d’indice 5 a 14 au-dela.

L’évolution des vestiges de supernovee présente quatrepluistinctes : la phase domi-
née par les éjectas, la phase de Sedov-Taylor, la phaseivadia la phase de dispersion.
Cioffi et collab. (1988) puis Truelove et McKee (1999) notammenttdérivé les équations per-
mettant de décrire I'évolution du rayon et de la vitesse dacatiun vestige de supernova pour
ces diférentes phases d’évolution. Truelove et McKee (1999) désmit pour cela les variables
caractéristiques suivantes (rayon, vitesse du choc etiagedtige) :

M 1/3
R = 307( % ) pc (9.1
5/6
= 423w ans (92)
Esndo
E 1/2
De = R_ 7090( SNR) km/s (9.3)
tc Mej

ou Mg; est la masse des éjectas (en unité de masses sol&kggkst I'énergie de I'explo-
sion (dont l'unité est 1% erg) etny est la densité du milieu ambiant (en Tt Les valeurs du
rayon, de la vitesse et de I'age du vestige notgs, vy, . ett* correspondent aux valeurs de
ces parametres (sans astérisques) divisées par les gargavhctéristiques correspondantes.

Tant que la masse de matiere balayée par le choc est infréela masse des éjectas,
on parle de lgphase dominée par les éjectadDans cette phase, et pour un milieu ambiant
uniforme, les équations d’évolution peuvent s'écrire_Elove et McKele, 1999) :

1/n

_2 (n-3)/2
hoe = | 4z n(n - 3) ¢ED n-3

- :P;%EE (95)

choc n t*

et

avecn l'indice du profil de densité des éjectas et les valeurs dep@tredep et ¢ep sont
données dans le table@ul9.1.

Une fois cette limite atteinte, I'évolution du choc est gégar la conservation de I'énergie
tant que les pertes radiatives sont négligeables. Le chioe éans cette phase, appefdase
de Sedov-Taylor pour un rayorRg, et un tempss, dont les valeurs sont indiquees dans le
tableal @1, les grandeurs du systéme évoluent alors comme :

Rinoe = (R + g2t — t57)?° (9.6)

et
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Uhoe = 5773/2( S1 g (U~ ) 9.7)

ol est un parameétre sans dimension valaat2, 026 [_S_e_d.d\/LlQJ&Ia;ddL_lQ_Sﬂab)

Lors des deux premiéres phases, les pertes radiatives &gigaables et I'énergie totale
du milieu choqué est conservée. Lorsqu’elles ne le sont paislorsque le temps typique des
pertes radiatives est comparable au temps dynamique dinsysie vestige entre dangdhase
radiative et une coquille dense et froide se forme peu a peu apres rétaisdn des électrons
et des ions. Pour caractériser I'age du vestige au momerttephase, Cifi et collah. (1988)
définissent la variable caractéristique suivante :

trag = 13300EY i, *7 ¢ ans (9.8)

m

Pour un age de 2,54, le vestige entre en phase radiative et le rayon et la vidssdoc
évoluent alors comme :

Read = 14EZ] ¥ Y pe (9.9)
et
Urad = 413EY e 31 km/s (9.10)

ou ¢, est un facteur correctif de métallicité égal a 1 pour les dbanes solaires. Durant

cette phase, les grandeurs du systéme évoluent commf@& €Eicollab.| 1988) :

Renoc (4t 1) (0.11)

Rrad - 3trad 3 .
et

bohoe _ (4t 1) ©.12)

Urad - 3tad 3 .

Lorsque la pression a l'intérieur du vestige est similaireeie du milieu interstellaire,
cette phase se termine et la coquille ne se déplace plus queepte. La coquille finit par se
confondre avec le milieu interstellaire, c’estdhase de dispersiorqui débute pour un age de

(Cioffi et collab., 1988) :

t ~ 57" trag (9.13)

La figure[Q.2 présente I'évolution de la taille et de la vieeds choc pour un vestige issu
d’'une supernova thermonucléaire et d’'une supernovi@oadrement de cceur calculé a partir
des équations présentées préecédemment.

Energie maximale

L'énergie maximale que peuvent atteindre les particuleglacées au chocs des vestiges
de supernovee dépend principalement de quatre criteresemigstd’accélération qui est limité
par I'age du vestige (voir secti@n1.B.2), I'échappemestpheticules, les pertes radiatives et la
taille du vestige.
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lep | dep | 57 | Rt
1,39/ 0,39| 1,04 | 1,07

n
6
7 11,26|047|0,732| 0,881
8
9

1,21} 0,52 0,605| 0,788
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

Tas. 9.1 —Table des valeurs desffiirents parametres utilisés pour décrire I'évolution d’'un
vestige de supernova en fonction de l'indice n de la loi dsgance décrivant la densité des
éjectas en fonction de la distance au centre de I'explodies.valeurs dedp et ¢ep sont tirées

delChevalier|(1982) et les valeurs dg et R, sont tirées de Truelove et McKee (1999).

Rayon (pc)
=
S

...........................

s
o

Vitesse du choc (km/s)

10

10 1 10 pge dvestige (anst” nge dvestige (ans)'”

Fic. 9.2 —Evolution de la taille (rayon, & gauche) et de la vitesse @ité) du choc d’un vestige
de supernova de type la (en noir) et de type Il (en rouge). lsige possede une énergie de
10°! erg et évolue dans un milieu dont la densité estlad@Ts. Pour le vestige de type la
(respectivement de type Il), la masse des éjectas est myae a1,4 M, (10 M,) et l'indice
pour la distribution des éjectas est prise égalé @?2) .

Lorsque la particule atteint une énergigfimamment élevée, les instabilités magnétiques au
niveau du choc ne sont plus capables de les ramener versccelunsi, I'énergie maximale
dépend du cdécient de difusion et de la fagon dont il dépend de I'énergie. Si lefocient de
diffusion est faible, les particules restent confinées au chpeustent a nouveau subir I'accélé-
ration par onde de choc, tandis que s'il est important, lesqodes peuvent s’en échapper. Ce

codficient de difusion peut s’exprimer comme_(Berezhko et collab., 1996) :

D(Emax) = XvchodRehoc (9.14)

ou y ~ 0,04. Si on se place dans le régime dfuiion de Bohm (voir sectidn 1.3.2), cela
conduit, en utilisant I'équatidn IR0, a une énergie maléma :

B v Rchoc
EBohm _o4 choc TeV 1
p,max 9 Q‘((:L()QJG)(:l_OOOkIT}/S)( ]_pC) ¢ (9 5)
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Cette énergie est sous estimée si on prend pour valeur duypamagnétique celle du milieu
interstellaire. Grace au phénomene d’amplification du ghamagnétique predit par les mo-
deles non-linéaires d’accélération par ondes de chifigsilies (évoqués dans la section1.3.2),
I’énergie maximale peut également étre amplifiée.

L'évolution de I'énergie maximale accessible aux pargésuthargées acceélérées aux chocs
des vestiges de supernovee - suivant leur classe (supermoiygeedia ou de type I, Ib et Ic),
en fonction de I'age du vestige et en tenant compte ffessenon-linéaires de I'accélération par
ondes de choc fiusives - est étudiée en détails dans Ptuskin et Ziraka8Gi03, 2005) ou
encore dans Blasi et collab. (2007). Il apparait dans tausde que I'accélération des particules
chargées est d’autant pluieace que la vitesse du choc est élevée (voir équiaiioh 1.88 it
donc au cours du temps. Le moment ou les particules accelpamsedent I'énergie la plus
importante serait au début de la phase de Sedov. Ces pesticlihrgées les plus énergétiques
sont également les premieres a s’échapper de la région dulebparticules étant fisamment
énergétiques pour ne plus étre confinées au choc. Un mod&tbapipement des particules
en fonction de I'énergie et de I'évolution du vestige estspréé dans_Ptuskin et Zirakashvili

). A partir de la phase de Sedov, le vestige relache dans le milieu interstellaire des
particules de moins en moins énergétiques.

Pour les électrons, I'énergie maximale est égalementdeniar les pertes radiatives, prin-
cipalement les pertes par rayonnement synchrotron. lggmenaximale peut étre estimée en
comparant le temps caractéristique d’accélération etngsecaractéristique de perte d’éner-
gie par rayonnement synchrotron. Dans la limite du régim8&alem, cette énergie est alors

(Parizot et collabl, 2006) :

1000km's
ou r est le facteur de compression du choo‘:_(e) = f(r)/f(4) avecf(r) = vr — 1/r.

Y, B iz Uchoc
Eemax = 8, 3f(r) 100:G TeV (9.16)

En raison de la taille du vestige, si les particules ofisamment d’énergie, elles peuvent
diffuser a I'intérieur et subir des collisions fuyantes ce quitk I'énergie maximale accessible
(voir sectio”L.3DP).

Les spectres des particules chargées accélérées aux elsoastiges de supernoveae doivent
donc présenter une coupure, généralement modeélisée pdearmssance exponentielle. Dans
ce cas, les spectres des particules accélérées sont dma:for

Q(E) = A(EEO)_Q exp(%E) (9.17)

C
ou E. est I'énergie de coupure etl'indice spectral.

9.2 \estiges de supernovee et émission de photonsle tres
haute énergie

L'émission de photong de tres haute énergie est attendue de la part des vestigapete s
novee par les processus synchrotron, Compton inverse du@llement Bremsstrahlung dans le
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cas d’électrons accélérés (cas leptonique) ou par désatigde pions neutres si des hadrons
sont accélérés (cas hadronique, voir chapitre 2). Drurglédls (1994) et Aharonian et collab.

) ont montré que cette émission pouvait étf@samment intense a haute (domaine du
GeV) et trés haute énergie (domaine du TeV) pour étre délegpar les instruments actuels.
Les observations se sont révélées étre en bon accord aveddésions.

Pour déterminer si les vestiges de supernovee sont les saduceyonnement cosmique
d’origine Galactique, il faut montrer d’une part, que destipales sont accélérées dans ces
objets et, d’autre part qu’il s’agit de protons. Les spexctf&émission présentant des caractéris-
tiques diférentes selon les processus en jeu, les observations stargaggamme du spectre
électromagnétique (multi-longueurs d’onde) sont le reailimoyen, en I'absence d’expériences
assez sensibles aux neutrinos, de sonder les processoéléiation des particules dans ces ob-
jets. Les ditérentes observations des vestiges de supernovee ainssquolenations que I'on
peut en tirer quant a I'accélération de particules chargaeseut y avoir lieu sont décrites dans

la suite. Des revues sur ce sujet peuvent étre trouvées_daisi (2008)] Renauid (2009) ou
encore Bykov et collab. (2011).

9.2.1 \estiges jeunes

A ce jour, cing vestiges dont la morphologie dans le domaiderest en forme de coquille
- et donc pour lesquels la région du choc est bien définie -térdétectés au TeV et présentent
une morphologie en coquille également résolue dans cettengaen énergie. L'émission au
TeV se fait donc sans ambiguité au niveau du choc et n’estuma dn éventuel plérion. Ces
cing objets, tous détectés par H.E.S.S., sont : RX J171848-8Aharonian et collab., 2006b),
RX J0852-4622 (Aharonian et collab., 2005a), RCWI86 (Ahimmet collab.. 2009), SN 1006
(dont une image est presentee dans le chdpitre 3) (Acerdlah/c®010) et HESS J1731-346

b.,2011). Ce dernier bbge¢ particulierement intéressant car il

fut d’abord identifié au TeV avant d’étre détecté en radiaset collab. 2008).

On peut également citer les vestiges jeunes, détectés maidadchoc n’est pas résolu
au TeV, que sont Cas A et le vestige de la supernova observég/gao Brahe en 1572 (le

vestige a été baptisé Tycho) détectés par VERITAS (Acctambab., 2010, 2011) et MAGIC
(Albert et collab. b).

Des photons de plus de 10 TeV sont mesurés en provenanceagetspar les expériences
d’astronomie gamma au sol. Pour le vestige RX J1713.7-38#1&,le spectre d’émission me-
suré avec H.E.S.S. est présenté sur la figulde 9.3, des ptagqrés de 100 TeV sont détectés.
Des photons d’'une telle énergie impliquent que des paesgpbssédant une énergie supérieure
a la centaine de TeV sont présentes au niveau du choc.

Tout ces vestiges ont la particularité de présenter unemotwpie au TeV fortement corrélée
avec leur émission dans le domaine des rayons X (des exesgplegrésentés sur la figurelo.4).
Cette corrélation est naturellement attendue dans le aireodéles d’émission leptoniques
car les rayons X et leg sont produits par la méme population d’électrons : les raydisont
produits par les électrons interagissant avec les chamgsétigues parféet synchrotron tandis
que I'émission au TeV est produite par les mémes électrongdifiasion Compton inverse sur
les photons de fond fius cosmologique.
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Fic. 9.3 —Spectre en énergie du vestige de supernova RX J1713.7-3&l&dépar H.E.S.S.
Cette figure est tirée de Aharonian et colleb. (2006b).

I?ec (deq)

=
-
L]

-41.8

-d2.4

15h04m 15h02m

17hiom RA (hours)

Fic. 9.4 —Cartes d’exces de photonsobtenues par H.E.S.S. en direction des vestiges RX
J1713.7-3946 (a gauche) et SN 1006 (a droite). Les cont@msesentent I'émission détectée
en rayons X, dégradés a la résolution de H.E.S.S., par ldlisatdSCA (a gauche) et XMM-
Newton (a droite). Ces figures sont tirées|de Aharonian éalbo(2006b) et Acero et collab.
(2010).

Comme évoqué précédemment, si des hadrons fiica@ment accélérés au choc des ves-
tiges, les modéles prévoient une amplification du champ étagre. Cette amplification in-
duirait une émission synchrotron importante de la radiorayons X sans qu’'une population
importante d’électrons soit présente. L'émission au TeMgoacessus Compton inverse serait
alors négligeable. Dans ce cas, les hadrdfisaeement accélérées pourraient interagir avec
la matiére environnante pour produire les photons obsexuéEeV. Ainsi la corrélation spa-
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tiale entre I'émission X et I'émission de tres haute énepgat s’expliquer par les modeles
hadroniques si la région du choc possede un champ magnétignse et une densité de gaz
sufisamment importante.

L'intensité du champ magnétique est donc un parametreairpour discriminer entre mo-
deéles leptoniques et hadroniques. De plus en plus d’olts@mgssuggéerent que I'amplification
du champ magnétique a bien lieu au choc des vestiges de superReynolds et collab. (2011)
dressent une revue récente de®édents résultats sur le sujet.

Dans le domaine des rayons X, les vestiges jeunes en coprgbentent des filaments fins
d’émission synchrotrorl_(Bamba et collab., 2003; Uchivatmn#ab.,| 2003 Vink et | aming,
2003/ Cassam-Chenai et colldh., 4007; Bamba et ddilabg; 3@rren et collabl, 2005). Cette
finesse implique que la taille caractéristiqgue d@udion des électrons est faible. Ces électrons
sont donc confinés au choc par un champ magnétique impaesimé entre- 50 et~ 500uG
pour les dfférents objetﬂﬁ 09), compatible avec les valeédstgs par les modeles
non-linéaires d’accélération par ondes de chdiusives [(Parizot et collak 06). Toutefois,
une interprétation alternative est possible pour ces ghgens. En fet, les flaments fins
pourraient étre dus a I'atténuation des instabilités magueés en aval du choc. Dans ce cas, les
filaments tracent simplement la structure spatiale du chaagnétique et ne sont pas représen-
tatifs de son intensité méme si I'amplification du champ peuwjours avoir Ileu@mm
M) Il est a noter que si cette interprétation est ceereets filaments devraient également étre
observés dans le domaine radio. A I'inverse, si les filamsos dus & I'amplification du champ
magnétique, I'’émission radio ne devrait pas éffecée car les électrons de plus basse énergie,
responsables de I'émission radio, ne sont pEstes par les pertes synchrotrmnab.,
2005; Gabici, 2008).

Par ailleurs et toujours dans le domaine X, des variabila@sdes sur des zones réduites
ont été observées au niveau du choc de RX J1713.7-3946 paiyédta et collabl, 2007) et du
choc de Cas Al (Uchivama et Aharorian, 2008). Cela indiquargiaccélération et un refroi-

dissement rapide des électrons se produit, ce qui poutrait’éfet d'un champ magnétique
intense de I'ordre de 1 mG. La encore une autre interprétato possible, la variabilité obser-
vée pourrait simplement étre due aux variations tempardid’intensité du champ magnétique

(Bykov et collab.| 2008).

Les (nombreuses) tentatives d’ajustement des spectréslomgueurs d’onde par des mo-
deles d’émission pour les vestiges de supernovee en caoiigpermettent pas de tirer des
conclusions claires sur la natures des particules aceslétin exemple d’ajustement pour le
vestige RX J0852-4622 avec un modele leptonique ou hadrer@st présenté sur la figlrel9.5.

Pour RX J1713.7-3946 cependant, les récentes observapansle Fermi-LAT
(Abdo et collab., 2011b) ont permis de poser de fortes cimémen faveur d’un scénario lep-
tonique (voir figurd_9J6). Pour cet objet, le scénario haidpes connaissait déja quelques dif-
ficultés :LElli 1(2010) ont notamment montré guen tel scénario était envisagé,
la densité nécessaire pour expliquer I'émission observédugrait a une émission par Bremss-
trahlung thermique importante (en rayons X), ce qui n’estgizserve.

Pour SN 1006, Acero et collab. (2010) ont montré que pour uiélegpurement hadronique
a une zone, une importante fraction de I'énergie dispordbigit &tre transférée aux protons,
expliquant dfficilement la morphologie bipolaire observée (voir figlird) 94n modele pure-
ment leptonique ne parvient pas a expliquer la pente obsewéleV mais un modéle mixte
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Fic. 9.5 —Modéles d’émission multi-longueurs d’onde a dominanteolejue (a gauche) et
hadronique (a droite) pour RX J0852-4622. L'émission syoithn est représentée en traits
pleins rouges, celle par glusion Compton inverse est représentée en traits pointiiéges,
celle par Bremsstrahlung est en tirets-pointillés roud@&snission par désintégration de pions
neutres est représentée en traits pleins bleus et I'émmssinchrotron des électrons secondaires
et représentée en traits pointillés bleus. Tous les dédaile modélisation ainsi que ces images

peuvent étre trouvés dahs Aharonian et callab. (2007c).
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Fic. 9.6 —Spectre en énergie du vestige de supernova RX J1713.7-3&l@dpar Fermi et
H.E.S.S. Les observations sont clairement mieux ajus&asypmodéle leptonique (a gauche)
que par un modeéle hadronique (a droite). Ces figures ainsiegidétails des gérents modeles

peuvent étre trouvés dans Abdo et collab. (2011b).

permet d’expliquer I'ensemble des données (voir fiJuré. Dans ce modele, le budget en
énergie est dominé par les protons mais le rayonnementusspattagé.

Plus récemment, le vestige de supernova Tycho, détectéEFRITAS a également été dé-
tecté par le LAT & bord du satellite Fermi (Giordano et cojlab11). Pour ce vestige probable-
ment issu d’une supernova de type la, les modélisations-oaljueurs d’'onde montrent que
les modéles hadroniques sont favorisés.

En conclusion, les vestiges jeunes, observés de la radi@®upErmettent de poser des
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Fic. 9.7 —Spectre en énergie du vestige de supernova SN 1006, bicié gaisun modele

d’émission mixte. Cette figure est tiréel de Acero et col2®10).

contraintes importantes sur les processus a I'ceuvre masdamination entre accélération
hadronique ou leptonique ne peut étre clairement détemfanpart peut-étre pour RX J1713.7-
3946).

9.2.2 \estiges en interaction avec un nuage moléculaire

De maniére générale, dans I'hypothése d’'un accélératenohigue, la production de pho-
tons gamma au TeV nécessite la présence de particules. tiblesuages moléculaires étant les
régions du milieu interstellaire de la Galaxie ou I'on tredes plus grandes densités de matiere,
si I'on en trouvait a coté d’accélérateurs hadroniquesrgiEis comme les vestiges de super-
novee, ils constitueraient une cible idéale pour “mettreugniére I'accélération des protons”
dans ces objets.

Indicateurs d’association

Les associations entre des nuages moléculaires et degagedt supernovee ne sont pas for-
cément rares. Enfiets, les supernovee #e@ndrement de cceur sont souvent proches du nuage
moléculaire qui a donné naissance a leurs progéniteusn Relynoso et Manguir (2000), prés
de la moitié des vestiges de supernovae devrait étre en tentrun nuage moléculaire. Jus-
qu’a présent, cependant, cette association est observ@eateferme pour moins de 40 ves-
tiges, comme exposé dans I'annexe_de Jiang et dollab.|(2D#0)s cette publication, et dans
celles citées pour établir la liste présentée, I'intetacéntre un vestige et un nuage moléculaire
est inférée a partir des indicateurs suivants :

— la détection de I'’émission maser de la molécule OH a 1720 MHatialement coinci-
dente avec le choc (observé en radio par exemple). Cettsiémisigne sans ambiguité
la présence d’'un choc en interaction avec des nuages doahité est comprise entre
103cm 3 et 1 cm3. Toutefois, elle requiert des conditions trés particefenon seule-
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ment en termes de densité et de température mais égalemenines d’angles d’obser-
vation. Son absence n’est donc pas le signe qu’il 'y a paside en interaction.

— La détection de raies moléculaires (CO, CS, ...) élargirs;oincidence spatiale avec
un choc. En fet, le passage d’'un choc dans un nuage induit une disperssowtgsses
des molécules du nuage et les raies moléculaires d’émissittralors élargies paffet
Doppler.

— La présence d'un rapport important entre les niveaux dsiomn des diérentes raies
des molécules excitées, par exemple : un rapport importere &s raies de transition
J=2-1letlJ=1-0du?CO.

— La détection de raies dans le domaine infrarouge procmemeopar exemple la raie du
Fer ionisé [Fell] ou les raies de vibratjpatation de I'hnydrogéne moléculaire excitées par
le passage du choc.

— Des rapports de couleurs particuliers dans le domainaroudge - signant notamment la
présence d’émissions synchrotron, de poussiérediéesipar le choc ou encore de raies
moléculaires excitées par le choc - comme utilisé par exepaal Reach et collah. (2006)
avec l'instrument IRAC a bord du satellite Spitzer.

— En dernier lieu, un simple accord morphologique entre legyas moléculaires détectés
et le choc. Cet indicateur seul ne peut permettréidhaer une association entre un choc
et un nuage.

Détection et caractérisation des nuages moléculaires

Les nuages moléculaires sont composés en majeure parigrdgene moléculairél, et
d’hélium. lls contiennent prés de la moitié de la masse diemihterstellaire de la Galaxie et
sont le lieu privilégié de la formation d’étoiles.

Les nuages moléculaires présentent des densités comgntsed 0 cm® et plus de 16cm™
pour des masses pouvant étre supérieure$ enafses solaires.

La détection des nuages moléculaires se fait par l'utibsade traceurs de densité comme
la raie dut?CO(J = 1 - 0), celle du**CO(J = 1 - 0) ou celle de la moléculES(J = 1 - 0).
Ces raies sont observables dans le domaine radio et leuurivettionnels ou vibrationnels
sont excitées par les collisions de ces molécules avec lé&&cmesH, dans le nuage. Lin-
tensité des raies détectées est ainsi proportionnelle aalatit¢ deH, et a la température du
nuage. Lorsque la densité devient trop importante, le mdievient optiquement épais pour la
raie d’émission dd?CO. Lorsge le milieu est optiquement mince pour cette raieglasité de
colonne est proportionnelle a I'intensité de la raie maissdue le milieu est optiquement épais,
cette relation n’est plus vérifiée. Les molécuf@30 etCS présentant de plus faibles concentra-
tions, le milieu reste optiquement mince pour les raies dergg@écules méme pour des densités
importantes. Ces molécules peuvent ainsi étre utiliséestpacer des densités importantes.

Les mesures des raies d’émissions se font dans le domainetaelur intensité est mesurée
en température d'anterfhd.a fréquence de la raie est décalée giatddoppler en fonction de
la vitesse relative (due a la position dans la Galaxie) pgoet a I'observateur. Si I'on regarde
dans une direction donnée du ciel, on obtient donc une iiégpsur la raie, proportionnelle a la

3 Latempérature d’antenne correspond a la température quaitevoir un corps noir englobant complétement
I'antenne pour produire un signal similaire a celui observé
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Fic. 9.8 —Exemple de mesure de la raie d’émission'dDO. La carte a gauche présente la
température d’antenne en fonction de la position pour utesse radiale d89, 62 knys. Cette
vitesse correspond a la position du pic d’émission déteatédette direction et est représentée
sur la figure de droite. Cette derniere représente la temjpead’antenne moyennée sur un
carré deld x 14 pixels de la carte et centré a la position ou I'émission egiliss intense.

densité d’hydrogéne moléculaire, en fonction de la viteadile par rapport a I'observateur. Si
I'on détecte un pic d'intensité a une certaine vitesse, o g@éterminer a partir de son amplitude
et de sa largeur la masse du nuage. La distance du nuage pauit,cgelle, étre déterminée a
partir de la vitesse radiale comparée a des modéles desestds rotation dans la Galaxie. Les
méthodes pour y parvenir sont décrites par exemple M@)

Un exemple de température d’antenne mesurée en fonctieamites$se est représenté sur la
figure[2.B de droite. Cette figure a été obtenue a partir desédsdu relevé du plan Galactique
en 3CO (Jackson et colld 6). La figurel9.9 de gauche repesprant a elle la vitesse
de rotation en fonction de la distance au centre de la Gatdotenue par la paramétrisation de
(Clemenis| 1985). Cette courbe peut ensuite étre utilisée reanonter & la distance en fonc-
tion de la vitesse pour une position du ciel donnée, commenésar la figuré_919. En raison
d’effets géométriques, on obtient deux distances possible® berriere et 'autre devant le
centre Galactique. Cette ambiguité peut étre levée par dssres d’absorption de I'hydrogéne
atomique (également exposées m 2006).

Observations, intéréts et conséquences

Plusieurs vestiges en interaction avec des nuages mdlésulsont détectés au TeV
et au GeV. Les objets bien établis sont les suivants : W28 r@khian et collab.] 2008c;
\Abdo et collab.,| 2010f), CTB 37Al (Aharonian et collah., 260 e._2010),
W51C (Fiasson et collabl, 2009; Abdo et collah., 2009b), 48 4Albert et collab., 2007a;
Acciari et collab., | 2009; Abdo et collabl, 2010g), HESS B383 [(Aharonian et collgb.,
2008H) et W49BI(Abdo et collatl., 201de; Brun et callab., 301@ source HESS J1745-303

est vraisemblablement associée au vestige G359.1-0.8meisBion au TeV est associée avec
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Fic. 9.9 —A gauche : courbe de rotation de la Galaxie. La paramétrisatittilisée est celle
delClemer 5). A droite : vitesses radiales en fonctiladlistance obtenues a partir de
la paramétrisation de_Clemens (1985) & la position du nuagsenté dans la figufe9.8. Une
ambiguité est observée, deux distances correspondant arteenitesse.

la source 3EG J1744-3011 du troisiéme catalogue d’EGRETifidm et collabl, 1999). Dans
le premier catalogue de Fermi, cette source n'avait pas deemartie mais la source 2FGL
J1745.5-3028c du catalogue de Fermi avec deux ans de doesieassociée avec la source
EGRET et avec la source H.E.S.S. La détection au TeV de W48BId\E.S.S. fait I'objet du
chapitre suivant de ce manuscrit.

Ces objets sont en général plus brillants au GeV qu’au Te¥.dlgets suivants ne sont

our l'instant détectés qu'au GeV : W44 (Abdo et collab.,@P1G349.7-0.2 (Castro et Slahe,
) et 3C 391 (Castro et Slane, 2010).

Par ailleurs, les spectres observés au GeV présentent teusassure autour de la di-
zaine de GeV indiguant une brisure dans la distribution eargé@ des particules accélérées.
Cette caractéristique commune & tous les vestiges en dtierapeut, selon_Ohira et collab.
(2011) oul Ptuskin et collabl (2008), étre expliquée par déstsede difusion, tout comme
IMalkov et collab. [(2011) qui proposent quant & eux que laraété du nuage implique une
réduction de I'amplitude des instabilités magnétiquesiaeau du choc conduisant a I'échap-

pement des particules. Uchiyama et coll 010) propagencette cassure spectrale soit le
fait de rayons cosmiques déja présents dans le milieu eté&aés au passage du choc.

Les objets détectés sont plutot d’age moyen (typiquement enl0* et~ 5 x 10* ans) et
I'émission détectée a haute et trés haute énergie n’en esplga intéressante dans I'optique
de la recherche des sources du rayonnement cosmique. Lieédeéagarticules cibles étant
fortement amplifiée, si le choc passe a travers un nuage olaiés; les processus hadroniques
sont favorisés par rapport au processus leptoniques. IRargj les vestiges étant plutdt agés,
le temps caractéristique des pertes radiatives (syncmgpour les électrons devient plus court
gue I'age du vestige (voir figufe_9]10). Dans ce cas, I'éraissie trés haute énergie par les
électrons est atténuée et seuls les processus hadronguespexpliquer I'émission observeée.
De la méme maniere, si le champ magnétique est amplifié, éesréhs sont consommeés plus
rapidement parféet synchrotron et une faible quantité d’électrons accglpsut stire pour
expliquer les observations dans le domaine radio.
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Fic. 9.10 —Temps caractéristiques degfdrents processus de production de photpes fonc-

tion de I'énergie de la particule primaire. La courbe noirereespond au processus Comp-
ton inverse sur le rayonnement du fongfigs cosmologique. Les courbes vertes correspondent
au rayonnement synchrotron dans un champ magnétique urefole6 G (trait plein) et de
100uG (pointillés). Les courbes rouges et bleues correspondespactivement au rayonne-
ment par Bremsstrahlung et a l'interaction proton-protooup une densité dé cnr? (traits
pleins) et de10® cm3 (pointillés).

Toutefois, si la densité de particules cibles esfisamment importante, I'émission Bremss-
trahlung des électrons peut devenir dominante par rappgipecessus synchrotron et Comp-
ton inverse et contribuer de maniére significative a I'émiss

De plus, la présence du nuage pourrait éventuellemenuait€amplitude des instabilités
magnétiques au choc et, de ce fait, réduirdibacité d’accelération des particules chargées

(O'C Drury et collab.| 1996; Reville et collab., 2007).

Si le choc n’est pas en interaction directe avec un nuageaulaiée mais qu’un tel nuage
est présent dans I'environnement proche du vestige, legyas chargées accélérées qui ne
sont plus confinées par le choc et quifasent en amont peuvent produire de I'émissyote
trés haute énergie par désintégration de pions neutredaeragissant avec ce nuage. Ce pro-
cessus, décrit dahs Gabici et collab. (2009), conduit & aotepd’émission de la radio au TeV
avec une forme concave caractéristiqgue au GeV et au TeV figoire[@.11). C'est probable-
ment le processus a I'ceuvre dans I'environnement de W28 gt en outre d’estimer le
coeficient de difusion autour du vestige (Gabici et colleb., 2010; Li et CI%01,0), apportant
ainsi une estimation de Ifecacité de I'accélération : si I'accélération efiieace, les instabilités
magnétiques sont plus importantes et lefoent de dffusion s’en trouve diminué.

9.3 Approche multi-messagers et perspectives

Si des processus hadroniques ont bien lieu dans les vedegagpernovee, ils doivent s’ac-
compagner de la production de neutrinos. Ces particulgant’@roduites que par ce type de
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Fic. 9.11 —Spectre d’émission de la radio au TeV émis par interactioimeeles rayons cos-
miques échappés d’un vestige d’'une supernova qui auraieeully a 2000 ans et un nuage
moléculaire situé a 100 parsec de ce vestigd demasses solaires, possédant un rayor2de
parsecs et un champ magnétiquel@®uG. Les dfférents processus pris en compte sont les sui-
vants : désintégration de pions neutres (3), synchrotrgnBemsstrahlung (4) et synchrotron
El% et Bremsstrahlung (5) des électrons secondaires. @gtiee est tirée de_Gabici et collab.

).

processus, la détection de ces particules serait la signiatéfutable que des hadrons sont ac-
célérés dans ces sources. Pour les modéles les plus fasras| flux prédits ne sont pas détec-
tables avec les instruments actuels et seraient métheldment détectables par les prochaines

générations d'instruments (Yuan et collab., 2011).

La prochaine génération d’instruments d’astronosiau sol comme H.E.S.S. Il qui de-
vrait commencer a prendre des données courant 2012 et soplyisdrme I'observatoire CTA
pourront éventuellement apporter des informations ingoes quant a la nature des particules
accélérées dans les vestiges de supernovee. Ces instrypaentttront notamment d’étendre
la gamme en énergie accessible, a la fois a plus basse éagmgarir CTA, a haute énergie. En
abaissant le seuil en énergie avec ces instruments, il ssgbe de mieux discriminer entre
les modéles dans la gamme d’énergie-56800 GeV ou les diérences entre les prédictions
commencent a étre significatives. D’autre part, les spedies vestiges en interaction semblent
tous montrer une coupure en énergie assez basse. Dimiraarilgpermettrait éventuellement
d’en détecter un plus grand nombre. En augmentant I'énengigmale accessible avec CTA,
il sera possible de détecter des photgrai-dela de la centaine de TeV. Si on détecte des pho-
tons au-dela de cette énergie, cela constituerait une hiadi@tion en faveur des scénarios
hadroniques, la production depar processus Compton inverse étant fortement atténuda par
réduction de la sectiorflicace a haute énergie.

Enfin, si, comme pour RX J1713.7-3946, les modéles hadresige sont pas viables pour
les vestiges de supernovee détectés, d’autres scénarid&poalération des rayons cosmiques
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Galactiques sont également envisagés comme, par exeepkperbulles (Parizot et collab.,
) créées pairtet collectif des vents et des éjectas de supernovee dessatmlesives des
associations OB.
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10.1 Présentation de la région

La région W49 a été découverte par Westethbut (1958) danerteide radio (22 cm).
Par la suite, et a I'aide d’'une meilleure résolution angelaiette source a pu étre séparée en
deux contreparties : une région de formation d’étoiles (A& un vestige de supernova en
interaction avec un nuage moléculaire (W49B). La fidurelpdésente une image de la région

obtenue pdr Brogan et Trolarid (2001) en radio (21 cm) avesskeau de radiotélescopes VLA.

WA49A

WA49A (G43.2-0.0,IMezger et collabl (1967)) est une des régiondes plus brillantes de
la Galaxie dans le domaine radlo (Smith et collab., 1978})teQégion de formation d’étoiles
est située au coeur d’'un nuage moléculaire géant 8eMLOet d’'une taille de prés de 100
pc (Simon et collabl, 2001). Elle contient environ 30 régidtn ultra-compactes résolues en
radio (de Pree et collah., 1997), chacune contenant au momgtoile massive (plus massive
que B3). Il a été suggéré que la formation d’étoiles fut déée par la collision de deux

201



202 CHAPITRE 10. LA REGION W49

Declination {1950)
2

ag’

E°E5! .
16708 E4® 38" 24% 128

Right Ascension (1250}

Fic. 10.1 —Carte de la région W49 observée dans le domaine radio (a umguieur d’onde de
21cm). Le vestige de supernova W49B est visible a gauchedgitan de formation d’étoile a

droite. Cette figure est tirée de Brogan et Troland (2001).

nuages distincts (Mufson et Liszt, 1977; Miyawaki et calld®86; Serabyn et collab., 1993).

Cet objet présente des jets moléculaires ainsi que desaptsssasers $D. La vitesse propre

de ces derniers a été utilisée par Gwinn et collab. (1992) esiimer la distance de W49A a
11,4+ 1, 2 kpc.

W49B

WA49B (G43.3-0.2) est un vestige de supernova de morphoioiie (Rho et Petre, 1998)
qui présente une coquille brillante (dede diametre, soit, @33 de rayon) dans le domaine
radio dont l'intérieur est “rempli” en rayons X. Ce vestigespede la brillance de surface
a 1 GHz la plus importante de tous les vestiges de ce type daGslbxie Mb.,
11984 | Mdfett et Reynolds| 1994), dénotant ainsi la présence d’'un pharagnétique in-
tense gbu d’'une importante population d’électrons accélérésmission dans le domaine
X est quant a elle probablement due au choc en retourfidmues éjecta@ab.,

Wbmm et est 'une des plus impoespbur les vestiges de ce type
1 2005).

La distance de cet objet n'est pas bien contrainte. Par dalys@s de I'absorption
de I'émission de la raie a 21cm de I'hydrogéne atomique danslidection de WA49B,
IRadhakrishnan et collah. (1972) ont pu estimer une distdace8 kpc. Une analyse plus ré-
cente, par Brogan et Troland (2001), utilisant des donnkt=naes par le réseau de télescopes
radio VLA, a montré qu’une association de cet objet avec W48k possible, étendant ainsi
la gamme des distances possibles pour W49B (8kpc< 12 kpc).

Les observations menées par_Reach et cbllab. (2006) a IthidsatelliteSpitzeret par
IKeohane et collabl (2007) avec le télescope Hale, situédadivatoire du Mont Palomar, dans
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Fic. 10.2 -dmage composite du vestige de supernova W49B. La compasageeest I'émission
a2,12um de I'hydrogéne moléculaire choqué, celle en vert est Béian al, 64um du [Fe 1]
et celle en bleu est I'émission en rayons X observée par @lisatChandra. Cette figure est

tirée de Keohane et collab. (2007).

le domaine infrarouge montrent que le vestige est en irtieraavec un nuage moléculaire
(voir figure[IO.2). En fet, 'émission a 212um observée est émise par I'hydrogene molécu-
laire choqué, montrant ainsi qu'il y a une association piysientre le choc du vestige et la
matiére environnante (voir sectibn912.2). Les auteursette étude ont par ailleurs estimé que
la masse de ce nuage est comprise entre 14 etVh5@t que sa densité est comprise entre
2000 et 3000 cr?. Ces observations suggeérent le scénario suivant : le pitegémale W49B
serait une étoile massive située dans un nuage moléculantela vent aurait sdilé la ma-
tiere environnante et créé une coquille de densité plugefadlans laquelle I'explosion a ensuite
eu lieu. Cela aurait également conduit a la création d’unr"rde densité avec lequel le choc
serait actuellement en interaction. Par ailleurs, I'émiss 1, 64um, due a la raie du [Fell],
présente des structures en forme d’arcs, également obseevéradio, qui indiquent la preé-
sence de chocs radiatifs et qui sont interprétées commetresuses du vent du progéniteur.
L'association avec I'émission synchrotron observée eforédoffett et Reynolds 4) in-
dique que le gaz moléculaire choqué (avec une températtingeesentre 700K et 1000K) est
probablement le siege de champs magnétiques relativemgotrtants (de I'ordre de 4G

(Moffett et Reynolds, 1994; Brogan et Troland, 2001)).

En rayons X, une structure en forme de jets est observéel@visur la figurd_10]2) et
les études menées dans ce domaine, portant a la fois sur [hohogie et les abondances
des diférents éléments, concourent a distinguer deux scénandsageables : soit I'explo-
sion de I'étoile progénitrice présentait une symétrie splié dans un milieu ambiant com-
plexe, soit 'explosion elle-méme présentait une struectipolaire. Au regard des ftiérentes
publications [(Keohane et collab., 2007; Miceli et colldD06,/2008| Lopez et collah., 2009),
aucun des deux scénarios n'est pour l'instant privilégiéadin d’eux a été étudié en dé-
tails par_Miceli et collab.[(2006) qui montrent que dans leshdcas, 'explosion possédait
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une énergie inférieure 4 4 x 10°%erg, similaire a I'énergie typique d’explosion d’'une super
nova. Cette valeur a permis d’écarter I'hypothése d’'unigeste sursaut gamma proposée par
IKeohane et collab. (2007) et pour IaquEiié :BEE et col avaient gectué des prédictions

dans le domaine du TeV.

Par ailleurs, I'age de cet objet a été estimé [parfibtoet Reynolds| (1994) entre 1000 et

4000 ans. Plus récemment, Zhou et callab. (2011) ont pu estiage du vestige & 2300 ans
sous I'hypothese d’'une explosion sphérique dans un emement complexe en comparant les
observations aux résultats de simulations numériqueequbduisent également la structure en
jets.

En coincidence avec W49B, une source brillante dans le dwnohi GeV a été détectée par
le satellite Fermi. Il s’agit de la source 1FGL J1910906c du premier catalogue de Fermi
sorti aprés la premiére année d’observation (Abdo et col24i 0b). Cette source faisait égale-
ment partie des 205 sources les plus brillantes détect@emptles trois premiers mois de la
mission (Abdo et collabl, 2009f). L'analyse détaillée deesource fait I'objet de la publica-
tion del Ahdo et collabl (2010e) dans laquelle ils démontert’émission de trés haute énergie
n’est pas associée avec la présence d’'un éventuel pulsaill@ars, ils montrent également que
pour expliquer leurs observations, les spectres des pkasiaccélérées dans cet objet doivent
présenter une brisure spectrale. Ces caractéristiquas seprises dans la section10.3. Le ves-
tige de supernova W49B est détecté par Fermi avec une sagjifié de 38 pour 17 mois
de données, tandis qu’avec le méme lot de données, seulémides supérieures ont pu étre
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 dut réleplan Galactique
mais également lors d’observations dédiées a des sousrgeals (HESS J19%201 et HESS
J1908-063) et lors d’observations dédiées au vestige de supevd@i. De nouvelles obser-
vations de cette région sont en cours au moment de I'écuei@ manuscrit.

Pour analyser les données a la position de W49B, seules $esvaltions pointant & moins
de 2 5° de cette position ont été retenues. Il en résulte un enseaelld8 runs d’observation
passant les critéres de qualité décrits dans la sdciiod, @drrespondant a 62 heures aprés
correction du temps mort du détecteur.

Les observations ont ét&ectuées entre 323 degrés et 545 degrés d’angle zénithal avec
une valeur moyenne de 4l degrés. L'angle hors-axe moyen est quant a lui,dd Hegrés.
Pour ces conditions d’observation, le seuil en énergie e26b GeV avec la configuration
Standardde I'analyseModek+ décrite dans la sectidn 6.11.4. Les premiéres données an dire
tion de cet objet ont été prises en 2004 effitacité optique de l'instrument a depuis diminué.
L'efficacité optique moyenne pour le lot de données est d&%@e la valeur nominale (11%),
soit~ 6, 7% d'dficacité optique globale.
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Fic. 10.3 —A gauche : carte d’excés de photopsiétectés en direction de la région W49 (au
centre de la carte) sur-échantillonnée avec un rayo®de. A droite : carte de significativité.
La méthode utilisée pour produire ces cartes est celle denkau complet. La région test,
centrée sur W49B, est représentée par le cercle de r@ybhprésenté sur la figure de droite.

10.2.1 Significativité

L'analyse Modek+, avec la configuratiorStandard a été appliguée en prenant comme
région test une région de.10, centrée sur la position nominale de W49B (de longitude
| = 43 2748 et de latitudd = —0.1902). Cette analyse résulte en la détection d’'un exces de
171, 7 photonsy en direction de W49B par la méthode des régions OFF mult{ptEssection
B£2). On dénombre 568 événements en direction de la régiate@t 8596 événements en
direction des régions OFF avec un facteute 21 69. Ce facteuwr, pouvant étre diérent pour
chague observation, est moyenné sur tous les runs. Il pomdsau rapport entre I'exposition
dans les régions OFF et celle dans la région ON. L'exces réesurespond a une significati-
vité de 79, excluant d’autant une fluctuation statistique. La soprésente une significativité
maximale sur la carte de 8, 5¢-.

Les sources présentes dans le champ de vue ont été exclud&ptmation du bruit de
fond résiduel par la méthode de I'anneau complet (voir seffii2). La carte d’excés et la carte
des valeurs de significativité obtenues sont présentéda gure[I0.B. La taille des pixels est
de Q0I° x 0,01 et la taille de la région test a été fixée,dQ

La figure[I0.% présente la distribution des valeurs de s@atifiité sur 'ensemble du champ
de vue de 2x 2° en prenant en compte (en noir), ou non (en rouge), les piclbant dans des
régions exclues. La distribution pour les régions nonwelest correctement ajustée par une
gaussienne de valeur moyena@ 043+ 0.003 et d’écart-type, D43+ 0,002, compatible avec
une absence de signal dans ces régions et démontrant qtietesgstématiques concernant le
fond sont bien compris.

La figure[IO.b montre la carte d’excés de photgrabtenue autour de W49B. La carte a
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Fic. 10.4 —Distribution des valeurs de significativité obtenues sanemble du champ de vue
(en noir) et en dehors des régions d’exclusion (en rougelteGierniere est bien ajustée par
une gaussienne (tirets rouges) de valeur moyer©43+ 0.003et de largeurl, 043+ 0,002,
compatible avec la distribution attendue pour du bruit.

éte convoluée par la fonction d’étalement de I'instrum®aK), estimée a partir de simulations
et dont le rayon contenant 68% des événementBgst 0,06° pour les conditions de pointé
de ces observations. Sur cette carte, ainsi que sur les qaeédentes, on note un exces,
correspondant a une significativité det écarts standards en direction de W49A. Sur la figure
[I0.3 de droite est présenté la méme carte d’excés mais sugllagine source ponctuelle a la
position de W49B a été soustraite.

10.2.2 Analyse spectrale et morphologique

Les méthodes d’analyse spectrale utilisées dans cetierseat été décrites dans la section
0.4.

10.2.2.1 Spectre en énergie

Le spectre en énergie de I'émission en direction de W49B al#tnu pour le signal intégreé
dans une région deDy autour de la position nominale de W49B.

Le spectre en énergie, obtenu sous I'hypothése d’'une sportauelle, présenté sur la fi-
gurelTO.H, est bien décrit par une loi de puissance d'inglieetsal 372+0, 5. Ley? de I'ajuste-
ment est de 3@ pour 37 degrés de liberté, correspondant a une probatdli@ér8. Le flux dif-
férentiel a I'énergie de décorrélation (égale a 591 GeVjle§53+1,80 103 cm2.s 1. Tev*
et le flux intégré au-dessus de 1 TeV correspondl®® du flux observé en direction de la né-
buleuse du Crabe au-dessus du méme seuil. Il s'agit don@dies sources les plus ténues
observées au TeV.

Les observations en direction de W49B contiennent un grantbne de runs avec un angle



10.2. OBSERVATIONS AVEC H.E.S.S. : ANALYSE ET RESULTATS 207

' W WA49A

43.4 43.2

43
I (deg)

Fic. 10.5 —A gauche : carte d’exces, lissée a la PSF de H.E.S.&.#£R, 06°), présentée dans
I'encart en bas a droite de la carte. A droite : carte d’excddemue en soustrayant une source
ponctuelle a la position de W49B. En cette position, todmission a bien été soustraite, par
contre un exces apparait en direction de W49A.

hors-axe important qui pourraienffecter la détermination du spectre en énergie. Par conseé-
quent, ce dernier a donc également été deérivé a partir disteerestreinte de 94 runs dont la
direction de pointé est inférieure a de la position de W49B. L'angle hors-axe moyen passe
alors de 111° a Q 69 pour cette liste. Le spectre ajusté par une loi de puissanssepe un
indice de 352+ 0, 7 et le flux diférentiel a I'énergie de décorrélation (égale a 705 GeV)est d
4,77+ 1,25 10 cm2.s1.TeV1, compatible avec le résultat obtenu précédemment.

Le spectre en énergie obtenu en direction de W49B se racb@dau spectre mesuré a plus
basses énergies par Fermi comme le montre la figuré 10.7. llewneajustement du spectre
dans le domaine du GeV est une loi de puissance brisée avadioe spectral de, 28+ 0,04
avant I'énergie de coupure de8k 1,6 GeV et d’indice 29 + 0, 2 au-dela.

10.2.2.2 Variabilité spatiale du spectre en énergie

Afin de déterminer si une émission en direction de W49A esgjuiek dans la reconstruction
spectrale, plusieurs analyses ont éfécuées en sélectionnant les événements dans une région
test de rayorv croissant, centrée sur W49B. En plus de la valeup @Q 1° utilisée dans
I'analyse exposée plus haut, les analyses ont été menéedgmualeurs dé de Q 14° et Q, 3°,
cette derniére valeur incluant la position de W49A (voir f@li0.8 de gauche). Les spectres ont
été déeterminés pour ces analyses et, comme précédemraantt également été dérivés pour
la liste réduite des runs uniguement dédiés a I'observat®ohV49B. Les diérents spectres
obtenus sont présentés sur la figure1.0.8 de droite.

Pour la coupur@ = 0,3°, incluant la position de W49A, l'indice passe dg/2 + 0,52
a 250+ 0,53 et le flux intégré au-dela de 1 TeV passe d&9% a 063% du flux détecté
en direction de la nébuleuse du Crabe intégré au-dela der@nééergie. Cette variation est
également observée pour la liste restreinte des runs dsaua section I0.2.2.1. Les résultats
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Fic. 10.6 —Spectre dférentiel obtenu en direction de W49B, dans une région cerdréa
position nominale de la source et de ray0yil° et pour une hypothése de spectre en loi de
puissance. Le contour vert représente le contour de cordiancle flux alo- (sans prendre en
compte les erreurs systématiques). Les résidus sont piésseur la figure du bas.
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Fic. 10.7 —Spectres obtenus par le satellite Fermi (points rouge) etp&.S.S. (contour noir)
en direction de W49B.
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Fic. 10.8 —Carte d’exces de photonsavec les contours des régions utilisées pour obtenir les
spectres présentés sur le graphique de droite. Les cerdiggouge et vert possedent respecti-
vement un rayon de 1°, 0, 14° et 0, 3°. Pour cette derniére coupure, le spectre mesuré présente

un durcissement significatif.

des ajustements sont récapitulés dans le tableal 10.1.

Les données indiquent donc que le spectre est d’autant piugie I'on s’éloigne de W49B.
Cet dfet est discuté dans la section 10.3.2.
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| [z r | o (10 cm2sTeV?) | Foiev (108 cm?s™) | x?/ndf |
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, 1% 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) | 286+0,79 2,35+ 1,08 1,27+0,81 68,9/68

Tas. 10.1 —Tableau récapitulatif des valeurs obtenues pour Ig&dints ajustements spectraux
selon le rayon de la taille de la région d’intégration. Lesadyses n’utilisant que les observa-
tions pointant a moins d& de W49B sont indiquées par le P entre parenthéSest I'indice
spectral,gg est le flux dférentiel a 1 TeV, Eyrev est le flux intégré au dela de 1 TeVyétet nd f
sont respectivement & et le nombre de degrés de liberté de I'ajustement.

| Hypothese | Ponctuelle | Gaussienne |
Longitude | 43,260 + 0,004 | 43,263 + 0,008
Latitude | -0,195 +0,005 | -0,181 + 0,009
o - 0,035 + 0,007

Tas. 10.2 —Résultats des ajustements morphologiques sous I'hypothése source ponctuelle
et d’'une source gaussienne.

10.2.2.3 Etude morphologique

Les méthodes pour les études morphologiques réaliséecdtassection ont été décrites
dans la section @.3.

L'extension de la source a été ajustée sur la distributi®édesous une hypothése de
morphologie gaussienne. La taille intrinséque (écarétgie la gaussienne ajustée) de la
source obtenue est de@B9 avec des intervalles de confiance a 1 et 3 sigma respectitemen
[0,032;0,047] et [0,017;0,066]. La source apparait donc Iégérement étendue et son exten-
sion est compatible avec la taille dg033 observée en radio. Par ailleurs, des tables spectrales
ont été produites par des simulations avec une taille decsadentique a I'extension trouvée
de fagcon a reproduire I'évolution de lI'acceptance en famcte I'énergie et le spectre obtenu
est identique a celui obtenu avec I'hypothese d’une sownoetpelle.

Pour une hypothése de source ponctuelle, la position ajdstéa source e$t= 43,260 +
0,004 en longitude eb = -0,195 + 0,005 en latitude. Toutefois, il a été montré que la
source était Iégérement étendue et la position et I'exbensibtenues par I'ajustement de la
carte d’exces par une gaussienne, sort€é3 263 + 0,008 etb = —0,181° + 0,009 pour
un écart-type de- = 0,035 + 0,007. Cette position, compatible avec la position nominale de
W49B, est compatible avec celle obtenue pour I'hypothéssodece ponctuelle et I'extension
est compatible avec celle obtenue par 'ajustement de faliion end?.

Ces résultats sont résumés dans le talfleat 10.2.

La figure[I0.P présente la carte d’excés obtenue par H.Ec®r8rée sur le vestige de super-
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Fic. 10.9 —Carte d’excés obtenue par H.E.S.S. en direction de W49Bcdhm®urs noirs pré-
sentent la position ajustée a 68% et 95% de confiance. Laiposijustée a 95% de confiance
par le satellite Fermi est représentée par le cercle veregtdontours blancs représentent I'émis-
sion radio observée par NVSS a 1,4 GHz.

nova W49B. Les contours noirs représentent les contoursidf@ace a 68% et 95% de I'ajuste-
ment de la position sous I'hypothese d’'une source ponetuedls contours blancs représentent
I’émission dans le domaine radio issue NRAO VLA Sky SurvegNVSS,|Condon et collgb.,
1998), relevé du ciel a,# GHz. Le cercle vert quant a lui représente le contour de aocdi

a 95% de I'ajustement de la position obtenu par Fermi (Abdmib.,2010e). Cette position
estl = 432510 en longitude et dd = —0.1676 en latitude pour une incertitude a 95% de
confiance de D24. Les positions ajustées a haute et tres haute énergie sompatibles et
coincidentes avec la partie de la coquille la plus brillameadio.

Des projections dans deux directions perpendiculaire®esoA et B sur la figurEZIO0
de gauche, sont présentées sur la fiure 10.10 de droite.djgcfon dans la direction per-
pendiculaire a I'alignement W49B (région A) est bien ajustée par une gaussienne de largeur
0,055 + 0,010 compatible avec la résolution de I'instrument tandis quertgection dans la
direction de I'alignement W49\ (région B) semble présenter une extension. Cette derniére
a donc été ajustée par une gaussienne et par la somme de desgiegaes. L'ajustement par
deux gaussiennes reproduit bien les observations et kuadg la gaussienne centrée sur W49B
(0,053 + 0,017°) est compatible avec celle ajustée dans la direction pdipeaiaire. Il est a
noter que contrairement aux valeurs indiquées dans leaialdl@.2, les largeurs ajustées ici ne
sont pas intrinseques mais convoluées par la fonctionldiétnt de I'instrument. La position
ajustée de la seconde gaussienne est compatible avectiapdsi W49A.

Le nuage moléculaire W49A est visible dansGalactic Ring SurveyJackson et collab.,
2006), qui a &ectué un relevé du ciel de la raie d’émission'd00(J=1-0). W49A est situé
a une distance de M+ 1.2 kpc, correspondant a une vitesse relativevgle= 11.2 kms
par rapport au systéme solaire. Simon et collab. (2001) amitr@ que le nuage émet entre
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Fic. 10.10 —La figure de droite présente la projection des exces selolotepieurs des boites
présentées sur la figure de gauche. Ces boites ont des donserd#0, 6° par 0, 24°. L'ajus-
tement dans la boite notée A est compatible avec une ganssétitajustement dans la boite
notée B, orientée selon la direction W48BI9A, est compatible avec une somme de deux gaus-
siennes, centrées respectivement sur W49B et W49A.
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Fic. 10.11 —Carte du'3CO (J= 1-0) obtenue par le Galactic Ring Survey, intégrée entre 0 et
20 kngs, correspondant a I'émission de W49A. L’émission entr& &4,17,5 kns, provenant
d’'une composante d’avant plan, n'a pas été prise en compgtechntours blancs sont ceux de
la carte d’excés de photonsprésentée sur la figufe10.5.

g = O0kms?tetog = 20 kms? et que I'émission comprise entre.f4«ms? et 175 kms*
estdue a de la matiére en avant-plan. La carte présentéefigpurd 10N est celle de I'émission
intégrée entre 0 et 20 Kisien excluant I'émission comprise entre 14,5 et 17,5khes contours
blancs correspondent a I'exces détecté avec H.E.S.S. hke faxcés détecté en direction de
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WA49A apparait ainsi en partie coincident avec le nuage ntzlge.

Les analyses morphologigues montrent que W49B est |égateftendue avec une taille
compatible avec la taille de la coquille observée dans leailoeradio. Par ailleurs, I'excés en
direction de W49A semble conforté par ces analyses.

10.3 Interprétations et modélisations

10.3.1 Modélisation de I'émission multi-longueurs d’onde

Le modele utilisé dans cette section pour prédire 'émisgmlti-longueurs d’onde en di-
rection du vestige de supernova W49B est un modele simpieisidon radiative des particules
chargées accélérées au choc du vestige. Il est inspiré diedéerit dans_Lemoine-Goumard

) et nous en reprenons ici les principales caradtpres.

Le spectre inject®(E) pour les électrons et les protons est supposé de formedderavec
un rapport de normalisation entre les deux &g Ces spectres peuvent étre modifiés durant
I’évolution du vestige par les pertes radiatives et pari&gapement des particules hors de la
coquille.

La population d’électrons subit des pertes par rayonnesyarthrotron, Compton inverse
et Bremsstrahlung. Pour des champs magnétiques supé&ikudizaine de:G, ces pertes sont
dominées par les pertes synchrotron avec un temps casdicgei inversement proportionnel &
I'énergie de la particule. Ainsi, plus les électrons ont énergie élevée, plus les pertes sont
importantes.

Les protons subissent des pertes par interaction protiospdont le temps caractéristique
peut s’exprimer comme :

-1
typ ~ 5,3 107( ) ans (10.1)

n

lcms3
Ce temps est en géneéral plus long que la durée de vie desesedggupernovae, ces pertes

sont donc négligées. En outre, les particules peuventaer de la coquille parfiusion avec

un temps caractéristiqug;s s tel que, dans le régime defllision de Bohm /2Dy 7gifs = AR,

ou Dgif¢ est le coéficient de dffusion etAR est la largeur de la coquille. Ainsi :

3AR?eB
Tditt =~ (10.2)

ou E est I'énergie de la particule & est le champ magnétique au choc. Le temps caracté-
ristique de convection peut quant a lui s’exprimer :

rAR
TCOnJ = (103)

Uchoc
our etucnoe SONt respectivement le facteur de compression et la vithssboc. Le temps
caractéristique d’échappement des particules s’expriong @mmerech = (75 +7c0n,) - POUr
les électrons, les temps d’échappement sont en générdbplyisiue les temps caractéristiques
de perte d’énergie et ceffet peut étre négligé.
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Spectre dépendant du temps

Les spectres injectés des électrons et des protons sonfiésqur les pertes radiatives et
I'échappement de la coquille. Pour calculer la distributgE) des particules a I'age du vestige,
il faut résoudre I'équation cinétique suivante :

ON 0 N
— =—(PN) - — + 10.4

ou P(E) = —dE/dt est le taux de perte d’énergil/ ¢ €st le taux d’échappement &t
est le spectre injecté. Si on suppose que l'injection esttenite, cette équation a pour solution

(Atoyan et Aharonizri, 1999) :

=) 4 d
NED = %f Qe x exp(fE P(z)rezch(z))dg (105)

la borne en énergig, correspondant a I'énergie initiale des particules quidaanle temps
t, ont perdu une énergie telle qu’elles possedent I'éndegaal temps t. Cette borne peut se
calculer en résolvant I'équation pour un vestige d'age T :

£ du
t—toZT:—LZ% (106)

Pour les électrons, on a vu que I'échappement hors de lalpaut étre négligé et 'équa-
tion a résoudre est alors :

1 (=
NET) =5 |, QO (10.7)

Si 'age du vestige devient similaire au temps caractéistide perte d’énergie, le spectre
présente un changement de pente qui se déplace vers les éassggies en fonction du temps.

La figurd IO TP présente le spectre calculé a partir de It#ap[&0.4, pour un spectre d’élec-
trons initial en loi de puissance d’indide= —2 avec une coupure exponentielle a 1000 TeV,
soumis aux pertes synchrotron danfétentes valeurs de champ magnétique pendant 10000
ans.

Pour les protons, les pertes par rayonnement ont un temgséastique plus important que
le temps d’échappement et peuvent étre négligées.

Une fois les spectres évolués déterminés, le rayonnemeduiprde la radio au TeV par
synchrotron, Compton inverse et Bremsstrahlung pour lestréns et par désintégration de
pions neutres pour les protons peut étre calculé par lesulesndonnées au chapiftk 2. Outre
la forme du spectre d’injection, les parametres du modaté sbénergie d’explosiorEsnr
I'age du vestige et sa distance, la vitesse du alyeg I'épaisseur de la coquillaR, la densité
du milieux ambiant, le champ magnétiquB, I'énergie totale dans les protons, le rappsg
entre I'énergie dans les protons et celle dans les électtdiénergie minimale des particules.
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E2xN(E) (arb. units)

10° 10% 10 10%2 10" 10* 10" 10%

Fic. 10.12 -Spectre calculé a partir de I'équatiénID.4 multiplié paf gour un spectre d’élec-
trons initial en loi de puissance d’indide = —2 avec une coupure exponentielle & 1000 TeV,
soumis aux pertes synchrotron pendant 10000 ans dans unpchreagnétique dé uG (tiret-
trois point),3 uG (tiret-point), 30uG (tiret) et 100uG (continu).

Application a W49B

La position de I'émission en direction de W49B dans le domain GeV est coincidente
avec la partie la plus brillante de la coquille synchrotrbservée en radio (les observations en
radio ont été résumées par Rieit et Reynolds (1994)). La position ajustée au TeV étantcom

atible avec celle ajustée par le LAT, nous supposons, corefaest fait dans (Abdo et collab.,

) que les photons dans ces gammes en énergies sontgaodiveau du choc du vestige.

Par ailleurs, I'émission du [Fe Il], observée en infraroegeorrélée avec I'émission synchro-
tron est issue d’une région ou la densité, dérivéd _par Kenhacollab.|(2007), est de I'ordre
de 1000 cm?, donnant ainsi une premiére estimation de la densité reéréepar les particules
accélérées au niveau du choc. On suppose en outre que da&mugda d’émission, le champ
magnétiqueB et la densité sont homogénes et constants. A partir de la luminosité vbeer
en radio et pour une distance de 8 Kpc,flétt et Reynolds (1994) dérivent une valeur typique
du champ magnétique de GG et une énergie dans les électrons de B)*® erg a partir de
I'hypothése d’équipartition entre le champ magnétiqgueg@lectrons.

Le vestige ayant évolué dans un milieu complexe, il efitcile d’en déterminer les para-
metres dynamiques. Rappelons par ailleurs que la distancetabjet n’est pas tres bien déter-
minée. Selon les @érentes estimations W49B est situé entre 8 et 11,4 kpc. igend explo-
sion du vestige évaluée par Miceli et collab. (4008) esriatée & 15x10°* erg, ces mémes au-
teurs estiment par ailleurs la masse des éjecta8 &l,. Son age a été évalué par Zhou et cdllab.

) a~ 2300 ans par simulations d’'une explosion sphérique dansiigurambiant com-
plexe. Les observations indiquent des densités de I'ordrea?® (Keohane et collab., 2007)
en dehors des régions ou le choc interagit avec des suréledsitnatiére. La vitesse du choc est
I%tjinée entre 1200 km s* (Keohane et collabl., 2007) et1900 km s* (Moffett et Reynolds,

).
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Comme pour les autres vestiges en interaction avec un nuatgeuhaire (voir section
[@.22)/Abdo et collabl (2010e) montrent que le spectrgetiion des particules chargées doit
présenter une cassure pour pouvoir expliquer I'émissiceniée au GeV. Pour W49B, celle-ci
se produit a une énergie de I'ordre de 4 GeV. Le spectre désydas injectées est donc choisi
comme étant une loi de puissance brisée avec un indiem dessous de 4 GeV et un indice
I'; au-dela. L'indice spectral de I'émission synchrotron esioar = 0.48 @1@9), im-
pose que pour des énergies inférieures a I'énergie de eassgpectre des électrons possede
un indicel'; ~ 2. La normalisation des spectres est dans la suite calcelésadiére a obtenir
I'énergie totale dans les protons et les électrons en iatd@u-dela de I'énergie de masse des
particules.

Deux scénarios d’émissions sont possibles :
— le cas hadronique ou I'’émission de haute énergie est palahent due a la désintégra-
tion de pions neutres
— le cas leptonique pour lequel I'émission de haute éneggiduee soit au processus Comp-
ton inverse sur les champs de radiation ambiants, soit am&teahlung des électrons
sur la densité de matiére environnante. Le cas Comptonsevarpu étre ecarté par
(Abdo et collab.| 2010e) car il nécessiterait une énergiesdes électrons trop impor-
tante, de I'ordre de I'énergie d’explosion de la supernova.
Dans tous les cas, I'émission dans le domaine radio estogsdipar le rayonnement synchro-
tron des électrons accélérés.

Comme nous l'avons vu, les paramétres du vestige ne sontgsabién contraints par les
données observationnelles. Afin de lever autant que pedsikbbégénérescences lors de I'ajus-
tement des données multi-longueurs d'dhamus faisons les hypothéses suivantes : I'énergie
du vestige est fixée a ¥0erg, son age a 2300 ans et la vitesse du checl200 kmst. De
plus, comme dans (Abdo et collab., 2010e), on suppose quauene de la zone d’émission,
défini comme une fractiorfi du volume total de la coquille, contient une masse de 'oddre
50 M,,. Cette hypothese permet, pour une densité donnée, dearaiéplaisseur\R de la co-
quille. Enfin le spectre utilisé pour comparer les obseovatau modele est celui obtenu par les
runs dont la direction de pointé est inférieure°ag la direction de W49B.

Cas hadronique

Dans le cas hadronique, nous avons tout d’abord fixé I'éaatgns les protons a 10% de
I'énergie d’explosion, soit 1 erg. Dans ce cas, et pour une distance de 8 kpc, il faut, pour
reproduire I'émission de haute énergie une densité decpesi cibles de 130 crh et fixer les
indices spectraux d’injection de la loi de puissance bris€e = -2 etI’, = —2.8 avec une
énergie de transition a 4 GeV. Il faut alors une épaisseundgilte telle queAR/R = 0.015,
avec R le rayon du vestige, de maniére a conserver la masséadaone d’émission. Cependant
cette épaisseur ne permet pas aux protons de s’échagfsaisument pour pouvoir reproduire
I’évolution de la pente du spectre observée. La fiflure 10réSemte la distribution spectrale en

Ipar exemple, pour expliquer I'émission synchrotron enaadi peut soit imposer un champ magnétique
important et une énergie dans les électrons faible, soib§®pune énergie importante dans les électrons et un
champ magnétique moins intense.



10.3. INTERPRETATIONS ET MODELISATIONS 217

énergie du spectre calculé avec ces parametres. Les partéstappement ne sont clairement
pas assezficaces pour expliquer le spectre observé a trés haute énergie

f---1 Synchrotron
[] Bremsstrahlung
[ ], decay

E— Sum

102

10

E2 F(E) [eV cm?2 s

[N

[N
HH‘ T \HHH‘ T \HHH‘ T \HH‘ T \HHH‘ 1T

10

10-2 | | | | |
108 10° 10% 10t 10® 10*
E [eV]

Fic. 10.13 -Distribution spectrale en énergie, calculée en directiend49B pour les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrah{ongnge) et synchrotron (noir, non-
visible ici). Les données expérimentales sont celles daifen rouge) et H.E.S.S. (en noir). Les
parameétres du vestige sont ceux du texte. Cette figurerdliesfait que si la taille de la coquille
est trop importante, I'échappement des protons ne peut dieoi et les spectres observés ne
peuvent étre reproduits par les modeéles.

On peut alors soit supposer que le spectre des protons gassédoupure intrinséque, soit
identifier la taille de la coquille nécessaire pour reproglles observations et remonter a la
densité et a I'énergie des protons. Si on procede de cett@reala coquille doit posséder une
épaisseur relative inférieureAR/R ~ 0.002 correspondant a une densité de 93C¢amha une
énergie totale dans les protons d& % 10*° erg. Pour une taille relative supérieure a 0.002, il
faut diminuer la densité pour conserver la masse dans laleil est nécessaire d’augmenter
I'énergie dans les protons pour expliquer les observa@an&eV. Les protons sont alors plus
confinés et il faut diminuer I'intensité du champ magnétigaar expliquer les observations au
TeV. Dés lors, pour pouvoir expliquer les données radigtinécessaire d’augmenter I'énergie
dans les électrons mais le Bremsstrahlung devient domanduaiute énergie et le modéle ne
permet plus d’expliquer 'ensemble des observations.

Des lors, il est possible de déterminer une énergie minichahs les électrons. Eiftet, si
I'énergie totale des électrons est faible, il faudra un ghamagnétique intense pour reproduire
les données radio mais s'il est trop intense, les protorismesonfinés au choc et il n’est plus
possible de reproduire les observations au TeV. Le chammétiage maximal peut ainsi étre
évalué a 250G et I'énergie minimale totale dans les électrons&610% erg. La distribution
spectrale en énergie obtenue pour ces valeurs est regrésemtia figur&10.14.

Le champ magnétique peut prendre des valeurs inférieurasvaléur maximale estimée
plus haut et I'énergie dans les électrons doit alors critne pouvoir expliquer les données
radio. Toutefois, pour que le Bremsstrahlung ne domine pesiée énergie, I'énergie dans les
électrons doit étre inférieure a2x 10*® erg correspondant & un champ magnétique minimal de
12QuG.
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Fic. 10.14 Distribution spectrale en énergie, calculée en directiend49B pour les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrah{ongnge) et synchrotron (noir) pour
une distance au vestige de 8 kpc et un age de 2300 ans. L'érietgle des protons est égale a
1,3x 10% erg, celle des électrons est 8¢5 x 10*’ erg et la densité de particules cibles dans la
zone d’émission est @80 cnT3 pour un champ magnétique @60uG.

Cas leptonique

Dans le cas leptonique, le processus d’émission considéirdaphaute énergie est le Brem-
sstrahlung. L'énergie totale des électrons est fixée paolegrvations radio et la valeur du
champ magnétique. Le spectre injecté possede des indices-2 etl’, = -2,9 avec une
énergie de transition a 4 GeV. La valeur de l'indIgeest, comme précédemment, fixée par la
radio et la valeur d&, est fixée par les observations dans le domaine du GeV.

Pour ce spectre d’injection, si on impose un champ magretrgp faible, les observations
dans le domaine radio ne sont pas bien décrites par le modétdigure[T0.Ib). En outre, les
observations au TeV ne sont pas bien reproduites en raistialbdence de pertes radiatives
efficaces pour adoucir le spectre a tres haute énergie. De manieproduire correctement ces
observations, il faut donc un champ magnétiqusamment important( 50uG). Cependant,
le champ magnétique ne doit pas étre trop important non pinsn les pertes sont troghe
caces a haute énergie et rendent tré@cile I'explication de I'émission au TeV. En outre, si le
champ magnétique est supérieur u®) la densité de particules cibles doit étre supérieure a
2000 cnt3, a la limite de ce qui est observé. Le champ magnétique dait,dmour ce modeéle,
étre compris entre 50uG et~ 90uG.

Une fois la valeur du champ magnétique fixée, la quantitéaitfia dans les électrons est
déduite des observations en radio. Ainsi, les valeurs disnite champ magnétique dérivées
précédemment impliquent que I'énergie dans les électromsemprise entre % 10*€erg et
10" erg, compatible avec les estimations de (it et Reynolds, 1994).

Une fois la quantité d’énergie dans les électrons connaajdanées a hautes énergies per-
mettent de déterminer la densité de particules cibles deumila quantité totale d’énergie dans
les protons est fixée a 10% de celle des électrons. Si on fiXeal®aE magnétique a 185, il
faut 5x 10* erg dans les électrons et une densité de particules ciblesafkecnT® compatible
avec les diérentes estimations. Les figufes 10.1[6ef10.17 présentspettre multi-longueurs
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Fic. 10.15 —Distribution spectrale en énergie, calculée en directieid49B par les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrah{ongnge) et synchrotron (noir) pour
une distance au vestige de 8 kpc et un age de 2300 ans. L’énetgle des électrons est prise
égale a5x 10 erg, celle des protons est dex 10*° erg, la densité de particules cibles dans la
zone d’émission est del0 cnT3 et le champ magnétique va2iuG.
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Fic. 10.16 -Distribution spectrale en énergie, calculée en directied49B par les processus
de désintégration de pions neutres (vert), Bremsstrah{ongnge) et synchrotron (noir) pour
une distance au vestige de 8 kpc et un age de 2300 ans. L’értetgle des électrons est prise
égale a5x 10 erg, celle des protons est 8ex 107 erg, la densité de particules cibles dans la
zone d’émission est dgl00 cnt3 et le champ magnétique varbuG.

d’onde calculé pour ces valeurs de parameétre par le moddderddio aux trés hautes énergies.
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Fic. 10.17 -Agrandissement de la figure T01 16 centré sur les plus han@giés.

Discussion

Les ajustements du spectre en énergie multi-longueursld’da W49B sont possibles dans
les deux cas présentés dans ce chapitre et il n’est pas lgodsildiscriminer clairement entre
modeles hadroniques et leptoniques. Toutefois, il esth@tpue dans les deux cas la densité vo-
lumique d’énergie des particules accélérées est assertamnps de I'ordre de,Bx10° eV cnr?
pour le modeéle hadronique etf®x 10°eV cnt pour le modéle leptonique. Ces densités sont
bien plus importantes que ce qui est déduit des modeles@eoastige en interaction W51C par
exemple £ 107 eV cnt3). Par ailleurs, les valeurs de champ magnétique déduitesldaadre
du modele exposeé ici sont comparables aux valeurs de latitte et pres de 10 a 20 fois plus
importantes que la valeur moyenne dans le milieu inteestel(entre 3 et pG).

Les valeurs de densité obtenues pour la coquille dense sdmireaccord avec les obser-
vations en infrarouge et la modélisation des processuatitsdest compatible avec les obser-
vations. Cependant, pour ces valeurs de densité, le chantenagtion avec cette coquille ne
posséde pas une vitessdimante pour accélérer des particules a trées haute énergerait
alors certainement plus pertinent de considérer que ldégplas ont été accelérées au choc,
avant qu’il n’atteigne la coquille de matiere dense, et lgsediffusent ensuite jusqu’a cette
derniere pour produire des photons gamma par interactenlawensité de matiere importante
rencontrée. |l faudrait doncfi@ner la modélisation afin de prendre en compte I'histoire dii ve

tige. En adoptant cette approche, Li et Ghen (2011), par plegront développé un modéle qui
reproduit convenablement les observations a haute etdrée Bnergie.

10.3.2 Emission possible en direction de W49A et durcissemtalu spectre

La sectiol I0.2.2]12 a permis de mettre en évidence la préstams les données d'une indi-
cation d’émission de trés haute énergie en direction degiaméle formation d’étoiles W49A.
Si I'on prend un rayon d’intégration englobant cette régi@ams I'analyse, le spectre montre
un durcissement significatif. Par ailleurs, on a vu que poumoedéle d’émission hadronique,
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les protons doivent s’échapper du choc pour expliquer leméles de haute énergie sans hy-
pothese supplémentaire. Deux interprétations sont abmsilples pour une éventuelle émission
en direction de W49A : soit la région émet des photpmer accélération active de particules

chargées, soit la région est passive et les phot@asnt émis par interaction de protons s’échap-
pant du vestige de supernova W49B avec la densité de matipartiante dans cet objet. Cette

derniere hypothese suppose donc que W49B est a la mémeceisfaa W49A (114 kpc).

WA49A : une région a l'activité intense

Comme présenté en introduction de ce chapitre, W49A estagierr de formation d’étoiles
active. Environ 30 régions HIl ultra-compactes sont résslau coeur de cette région, chacune
d’entre elles contenant au moins une étoile massive. Cédstnassives présentent des vents
stellaires importants pouvant donner lieu a I'accélératies particules chargées par choc ou
par dfets collectifs (voir section-3.7.5).

IPeng et collab/ (2010) ont récemment identifié, dans les éminfrarouges prises par le
satelliteSpitzer des coquilles en expansion dans W49A avec une masse daosqieles de
~ 2 x 10*M,, et une énergie cinétique de10* erg. Les auteurs de cette étude suggérent que
ces coquilles sont alimentées par plusieurs des étoilesiveasdu cceur de la région. lls ont
par ailleurs détecté des éjections de gaz dont 'originéiapaest coincidente avec celle des
coquilles et d’énergie: 10°* erg.

Ces observations concourent a rendre viable I'hypothe¥é48:A comme émetteur actif de
photonsy de trés haute énergie.

Echappement et dffusion

En utilisant le modéle décrit par Gabici et collab. (2009 pouvons étudier la possibilité
que les protons accélérés au choc du vestige de supernovd W#Qsent jusqu’a W49A et
que, par interaction proton-proton avec la densité de meaitieportante dans ce nuage, il y ait
émission de photongde tres haute énergie.

Description du modéle

L'approche utilisée pat_(Gabici et collab., 2009) est lavante : I'impulsion maximale que
peuvent atteindre des protons accélérés au niveau du chowestige dépend de la vitesse du
choc et du coficient de difusion. Elle peut étre paramétrisée en fonction du temps @mmm

Prmax(t) o t° (10.8)

Le facteurs vaut~ 2,48 si I'on suppose que les protons qui s’échappent ont unelgiom
~ 5 PeV et~ 1 GeV respectivement au début et a la fin de la phase de Sedov.

L'évolution temporelle du vestige est, dans ce modele,igede la maniére suivante : une
supernova d’énergie Es; erg explose et la vitesse du choc déu@m s reste a peu prés
constante jusqu’a ce que la masse balayée par le choc égadss$e des éjectas. Le vestige entre
alors en phase de Sedov pour un age et un raydg«de ~ 200Es1/(nw3))*? ans etRseqo ~
2, 1(Es1/(nu3))*2 pc. La vitesse du choc et le rayon du vestige évoluent alofsrestion du
temps comm@. « t¥° ety o 73/,
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Avec ces hypotheses, la distribution des rayons cosmiqéeemie E > cpnadt) a une
distanceR du vestige et a I'instant t peut s’écrire :

nEsnr e RIRY
732109 (Emax/ Emin) Rg

ou Esnrest I'énergie d’explosion de la supernoyast la fraction de cette énergie utilisée
pour I'accélération des rayons cosmiquekgt, et EiaxSont respectivement I'énergie minimale
et maximale des rayons cosmiques accélérés pendant lagd&mxlov. Le facteUury corres-
pond a la distance defilision des rayons cosmiques, cette distance dépend degiéeepeut
s’exprimer :

fecn(t, R E) = E? (10.9)

Ry(E) = V4D(E)(t - x(E)) (10.10)
ou x(E) représente I'age du vestige auquel les particules d'énérg’en échappent :
E 1/6
X(E) = tSedm(E ) (10.11)
max
Le codficient de difusionD(E) peut s’exprimer de la maniére suivante :
028 E Yz mz 1
D(E) = 1 ( — GeV) crs (10.12)

Avec ce modele, il est donc possible de calculer, pour toistamce au vestige et a chaque
instant, la distribution des rayons cosmiques (on s’isg#ea 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 milieerstellaire sont également pris
en compte, leur spectre est le suivant :

E \?7™ 21 lop-1
Jre(E) = 2,2(@) cm s -GeV -sr (10.13)

Dans I'environnement d’'un vestige il y a donc deux compassamour les rayons cos-
miques : ceux du rayonnement Galactiqufusi, stationnaires, et ceux issus du vestige, va-
riables dans le temps.

La figure[I0.IB présente la densité d'énergie des rayonsigoes1500, 2000, 10000 et
30000 ans apres I'explosion d’'une supernova située a 40gpchbc est supposé posséder une
efficacité d’accélération de 10% et évoluer dans un milieu dsitéeh cnt.

Une fois la distribution des rayons cosmiques connue a laigposlu nuage et si on connait
la densité dans le nuage, il est possible de calculer le flyphdé&onsy attendu par interaction
proton-proton.

Application a W49A

Le nuage moléculaire de la partie centrale de W49A possédenasse de 5 x 10° M,

pour une taille de- 22 pc [Simon et collab., 2001). Si W49B est situé a la mémeuiist que
WA49A, estimée a 14 kpc, les deux objets, distants de20dans le plan du ciel, auraient une

distance relative de 40 pc.
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Fic. 10.18 —Densité d’énergie des rayons cosmiques échappés d’'unermawvaea 40 pc, 500
ans (en rouge), 2000 ans (en bleu), 10000 ans (en vert) etB&(en noir) apres I'explosion.
Le choc est supposé posseder ufieacité d’accélération de 10% et évoluer dans un milieu de
densité uniforme d& cnt3,

Pour pouvoir appliquer le modele précédemment expose, gpose que la vitesse initiale
du choc est de & 10°cm s?, que I'énergie de I'explosion est de*t@rg et que 10% de cette
énergie passe dans les protons accélérés au choc. La dingiiéeu ambiant, inférée par les
observations en X (Keohane et collab., 2007), est suppgsde & 1 cm®.

La figure[I0.IP présente le spectre de photpmsédit, émis par interaction des protons
s'échappant de W49B avec W49A (courbe noire). Le contoundéance en rouge correspond
au spectre mesuré par H.E.S.S. en direction de la région W&umn rayon d’intégration de
0, 3°, incluant la position de W49A, présenté dans la se€fionZ{B 2l e point rouge représente
la limite supérieure la plus contraignante obtenue par I& EA direction de cet objet avec
17 mois de données_(Abdo et collab., 2010e). La courbe blewgrml’émissiony prédite par
interaction du rayonnement cosmique Galactique avec Wi8A&osse observée autour de 10
TeV et qui passe dans le contour de confiance du spectre ébssrdue aux protons accélérés
par W49B et qui dfusent jusqu’a W49A.

Bien que les parametres utilisés fioent d’incertitudes importantes, le modele appliqué
ici permet d’obtenir des ordres de grandeurs en flux de pBot@mompatibles avec ce qui est
observé pour un ensemble de parametres raisonnablesit fdeséillumination de W49A par
des protons s’échappant de W49B une hypothese envisageable

10.4 Conclusions et perspectives

L'analyse de la région W49 a permis de mettre en évidencad®on a trés haute énergie
du vestige de supernova W49B, ajoutant ainsi un nouvellet @bla liste des vestiges détectés
au TeV. La position de la source au TeV est en bon accord allecdcevestige observé dans les
autres longueurs d’'onde. Le spectre en énergie obtenugraly'se présentée dans ce chapitre
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Fic. 10.19 -Distribution spectrale en énergie, prédite par le modétauftbe noire) et émise par
interaction des protons s’échappant de W49B avec la dedsité@atiére présente dans le nuage
WA49A. La courbe bleue présente la contribution a I'émissierfinteraction du rayonnement
cosmique Galactique glus avec W49A. Le point rouge représente la limite supérilupdus
contraignante obtenue par le LAT et le contour de confianceege présente le spectre mesuré
par H.E.S.S. en direction de la région W49, incluant a la ¥vi49A et W49B.

est en remarquable adéquation avec le spectre dérivé au &d¥ IpAT de Fermi pour lequel
WA49B est une source tres brillante. En revanche, dans la gaiténergies de H.E.S.S., W49B
apparait comme une source extrémement ténue en raisonpatres particulierement mou.

Les modeles d’émission multi-longueurs d’onde, explidles observations de la radio au
TeV, ne permettent pas de discriminer entre une originedmgine ou leptonique des particules
responsables de I'émissigrde tres haute énergie. Cependant, les spectres des peaamaé-
lérées doivent présenter une cassure autour de 4 GeV pouwipexpliquer 'émission a haute
énergie. Au dela, le spectre mesuré par H.E.S.S. est plusemmare mais pour les modeles
hadroniques cet amollissement peut s’expliquer par I'gpament des particules et pour les
modeles leptoniques, il peut s’expliquer par les pertemtiads. Toutefois, les densités obte-
nues, compatibles avec les observations en infrarougeyleetrdificiles a accorder avec une
accélération des particules au choc dans la coquille ddrsaait donc nécessaire de prendre
en compte I'évolution du vestige dans la modélisation.

L'analyse morphologique révéle que W49B apparait légénérdeendue avec une taille
compatible avec celle de la coquille observée en radiouktement par une gaussienne bi-
dimensionnelle parait présenter une extension en diredgda région de formation d’étoiles
WA49A et I'analyse spectrale de la région révéle en outre waiskement significatif du spectre
lorsque I'on inclue la position de W49A dans I'analyse. Iplayhese selon laquelle les parti-
cules s’échappant de W49B illuminent la région W49A a étdage et semble raisonnable. Il
faudrait cependant pouvoir détecter clairement W49A ptaye¥ cette hypothese.

La richesse de cette région et la possibilité que la régidioheation d’étoiles W49A soit
une source de¢ de tres haute énergie en font une cible particulieremeétassante pour les
futurs observatoires comme H.E.S.S. Il ou CTA.



Conclusions

H.E.S.S. est un réseau de quatre télescopes dédié a lasin de trées haute énergie
entre la centaine de GeV et quelques dizaines de TeV. Censysté troisieme génération est
pleinement opérationnel depuis le début de 'année 2004.

Les caméras des quatre télescopes de H.E.S.S., véritajes technologiques, sont
constituées de 960 photomultiplicateurs associés a uce@igue rapide. Elles permettent
de détecter la lumiére Cherenkov bréve et ténue émise pgetess de particules initiées par
les photong de trés haute énergie lorsqu’ils pénétrent dans I'atmasphe

Pour pouvoir tirer des informations de ces caméras, il estgsaire de les calibrer, et ceci
de la maniére la plus optimale possible. Une partie du trpv@senté dans ce manuscrit a été de
comprendre et de corriger uffet systématique particulier : les modes communs. €et avait
pour conséguence une sur - ou sous - estimation de l'inéedsita lumiére détectée dans toute
une moitié de caméra a la fois. L'origine de céieea été identifiée : il s’agit d’'un couplage
capacitif entre les alimentations et le systeme d’acqaisiCet dfet est maintenant compris et
corrigé lors de 'analyse des données.

Des le début de I'exploitation des télescopes, les stredgédjpbservation ont été orientées
pour la recherche systématique de sources dans la régidardGplactique. Cette stratégie fut
payante puisque la majeure partie des sources au TeV ddas l@alactique ont été découverte
par H.E.S.S. et présentent, par ailleurs, une formidabkrsité.

Au cours de cette thése, nous avons appliqué les méthodeslyba les plus sensibles a
la recherche des sources les plus faibles. Ces méthodesydas, basées sur la comparaison
pixel par pixel des images des gerbes détectées dans lesasatnédes modeles précalculés
permettent de détecter des gerbes de phatalmnt les images possédent une charge trés faible.
Nous avons montré que ces méthodes, appliquées aux donngles @Galactique sont capables
de détecter des niveaux de flux 10% plus faibles et d’atteidds seuils en énergie plus de 30%
plus faibles que par les méthodes généralement utilisées.

L'abaissement du seuil en énergie est particulieremegtaasant puisqu’il permet d’'ac-
céder a des sources qui pourraient présenter des coupuressetaient ainsi pas détectables
autrement. L'analyse du plan Galactique avec ces méthodadllaurs montré des indications
d’émission étendues n’apparaissant qu’avec les plus bés.d4ea conduite de cette analyse m’a
eégalement amené a travailler sur certains objets pagisuiomme HESS J1018-589, coinci-
dente avec un vestige de supernova, un pulsar et un systaaieehiou HESS J1747-248 dont
I’émission coincide avec I'amas globulaire Terzan 5.

Le travail réalisé pour 'analyse des données du plan Gglaztevrait servir a I'élaboration
d’un catalogue des sources détectées lors de la premiese gdhd’expérience H.E.S.S.
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Durant cette these, jai €également travaillé a 'applicatt au développement de méthodes
d’analyse pour la recherche d’événements transitoires tndonnées du plan Galactique.
Cette étude originale a débouché notamment sur une métearteréction des temps d’arrivée
des événements des variations d’acceptance du détecteaifold cette étape accomplie, les
différents tests peuvent étre appliqués. Ceux-ci semblerd faitjpprometteurs et se sont révélés
pour certains plus sensibles que les méthodes standards Bi&application de la méthode du
exp-tesi’a pas permis d’établir la présence de sursauts dans arégiplan Galactique, elle a
permis de valider les méthodes utilisées. La méthodexgetesen fenétres glissantes ou celle
des blocs bayesiens, quifie une caractérisation objective des éventuels sursanis;gient
étre appliquées systématiquement lors de chaque analyse.

Enfin, les analyses réalisées dans le cadre de cette thedesetiod de la région W49
ont permis d’ajouter un objet a la courte liste des vestigesupernovee détectés a trés haute
énergie : W49B. Cette source trés brillante dans le domain€eV est une des sources les
plus faibles détectée par H.E.S.S. Ces objets étant letenrsilcandidats comme sources des
rayons cosmiques d’origine Galactique, la détection de Bv@g&sente un intérét particulier.
Toutefois, la modélisation des processus d’émission ne@gent pas encore d’apporter une
réponse définitive quant a la nature des particules aceslé#@ns ce vestige. Par ailleurs, une
indication d’émission a été révélée en direction de la mégie formation d'étoiles W49A. La
richesse de cette région en fait une cible de choix pour kesdexpériences comme H.E.S.S.
Il et, a plus long terme, CTA.

La phase Il de H.E.S.S. devrait commencer a prendre des dsoérant 2012. Avec son
seuil en énergie abaissé (autour-dé0 GeV), cet instrument pourra étre d’'une importance
cruciale pour I'étude des sources qui, comme W49B, présedts spectres trés mous. Mais
I'avenir de I'astronomie/ de trés haute énergie se situe principalement dans le résdales-
copes CTA qui, avec une résolution angulaire nettementiaréél un grand champ de vue de
8° et surtout une sensibilité dix fois meilleure que les insteats actuels, pourrdfectuer un re-
levé du plan Galactique intensif. Avec sa large gamme ergénaliant de 50 GeV a 300 TeV il
devrait apporter des informations fondamentales pourclaaehe des sources du rayonnement
cosmique.
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Résumé

L'expérience H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic Systatrreréseau de quatre télescopes
dédié a I'astronomie gamma de trés haute énergie et situ@ambié. Ces télescopes utilisent
la technique de I'imagerie Cherenkov atmosphérique en rettéoscopique pour détecter des
rayons gamma entre 100 GeV et quelques dizaines de TeV.

Les caméras de H.E.S.S., dotées de 960 photomultiplica¢¢wul'une électronique rapide,
nécessitent un étalonnage précis de la réponse de I'insiiuan signal généré par les gerbes.
Un couplage capacitif parasite entre les photomultipdices et le systéme d’acquisition a été
révélé et corrigé au cours de cette thése, résultant en lameésage de meilleure qualité.

H.E.S.S. bénéficie d’'une situation géographique optimalé fiobservation des régions
centrales de la Galaxie. Le relevé du plan Galactique a @tdsin des objectifs principaux de
H.E.S.S. des le début des prises de données en 2004. Cet@thBsente la recherche de sources
dans les régions centrales de la Galaxie en utilisant leeodés d’analyse par modéle semi-
analytique les plus sensibles disponibles actuellememg.idcherche de sources transitoires a
eégalement étéfectuée. Les méthodes utilisées, caractérisées en détadyen de simulations,
s’appuient sur les intervalles temporels entre les événtavet n'ont pas révelées de sources
significativement variables. La détection d’émission ganta trés haute énergie en direction
de la région W49 et du vestige de supernova W49B en particubée mise en évidence durant
cette thése. L'étude de cette région et les implicationsedeésultat sont présentées en détails
dans ce manuscrit.

Mots-Clés : H.E.S.S., imagerie Cherenkov atmosphérigeégeVvR du plan Galactique,
sources transitoires, vestiges de supernova, W49.

Abstract

H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System) is an array wfvery-high energy (VHE)
gamma-ray telescopes located in Namibia. These telesamgethe atmospheric Cherenkov
imaging technique to detect gamma-rays between 100 GeV tavdt&ns of TeV.

The H.E.S.S. cameras, each composed of 960 photomultipbes and a fast electronics,
need an accurate calibration of the shower to electronicasigonversion. A parasit capaci-
tive coupling between the photomultiplier tubes and the@a&uisition system (the common
modes) was revealed and corrected during this thesistiresu data of better quality.

H.E.S.S. is ideally located to observe the inner regionsefGalactic plane. Hence, the
Galactic Plane Survey has been one of the primary goal sihcbeginning of the array ope-
ration in 2004 and led to unveiling the diversity of the VHEwaa-ray sources. This thesis
presents the search for VHE gamma-ray sources in the ingen®of the Galactic plane using
the most sensitive semi-analytical model based analysigsetuly available. A search for tran-
sient sources was also performed for these regions usingrfdiimethods based on the time
difference between consecutive events. These methods havprbeesely characterized by si-
mulation and didn’t lead to the detection of significant aate sources. The very-high energy
gamma-ray emission from the W49 region and the supernovaaenW49B in particular has
been revealed during this thesis. The analysis of this regia the implications of this disco-
very are described in detail in this manuscript.

Keywords : H.E.S.S., atmospheric Cherenkov imaging tgcieniGalactic Plane Survey,
Transient sources, Supernova remnants, W49.
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