N
N

N

HAL

open science

Caractérisation de la transparence de univers aux

rayons gamma de trés haute énergie avec H.E.S.S. et

aspects associés en physique fondamentale et cosmologie
Matthias Lorentz

» To cite this version:

Matthias Lorentz. Caractérisation de la transparence de I'univers aux rayons gamma de trés haute
énergie avec H.E.S.S. et aspects associés en physique fondamentale et cosmologie. Phénomeénes cos-
miques de haute energie [astro-ph.HE]. Université Paris Saclay (COmUE), 2017. Francais. NNT:
2017SACLS249 . tel-01619206

HAL Id: tel-01619206
https://theses.hal.science/tel-01619206
Submitted on 19 Oct 2017

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépot et a la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche francais ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.


https://theses.hal.science/tel-01619206
https://hal.archives-ouvertes.fr

o UNIVERSITE

universite P S5

PARIS-SACLAY

NNT : 2017SACLS249

THESE DE DOCTORAT
DE
L’UNIVERSITE PARIS-SACLAY
PREPAREE A
L’UNIVERSITE PARIS SUD

au sein du Département de Physique des Particules de I'IRFU, CEA Saclay
ECOLE DOCTORALE N°576 : PARTICULES, HADRONS, ENERGIE, NOYAU,
INSTRUMENTATION, IMAGERIE, COSMOS ET SIMULATION (PHENIICS)
Spécialité de doctorat : Astroparticules et Cosmologie

Par
Matthias LORENTZ

Caractérisation de la transparence de 1'univers aux rayons <y de trés
haute énergie avec H.E.S.S. et aspects associés en physique
fondamentale et cosmologie

These soutenue le 21 septembre 2017.

Composition du jury :

Pierre BRUN Chargé de recherche, CEA (IRFU/DPhP) Directeur de these
Hervé DOLE Professeur, Université Paris-Sud (IAS) Président du jury
Gautier HAMEL de MONCHENAULT  Directeur de recherche, CEA (IRFU/DPhP) Examinateur
Jirgen KNODLSEDER Directeur de recherche, CNRS (IRAP) Rapporteur
Benoit LOTT Directeur de recherche, CNRS (CENBG) Rapporteur

Jean-Philippe UZAN Directeur de recherche, CNRS (IAP) Examinateur







Remerciements

Ces trois années de thése ont été d'une grande richesse et nombreux sont ceux qui y ont
contribué, de pres ou de loin, et que je souhaite ici remercier.

Je souhaite tout d’abord remercier les membres de mon jury pour le temps qu’ils ont
consacré a la lecture de ce manuscrit ainsi que pour leurs questions perspicaces lors de la
soutenance et leurs avis sur la qualité de mon travail, que j’ai beaucoup appréciés.

Un tres grand merci a Pierre qui m’a permis de faire cette these sous sa direction et qui
m’a fait confiance en me donnant la liberté de suivre mes idées tout en me guidant. Cette
liberté est un ingrédient essentiel du plaisir que j’ai eu a faire cette these.

Merci a tous les membres du groupe H.E.S.S. a Saclay : Bernard, Emmanuel, Fabian,
Karl, Lucia, Monica, Valentin. Je souhaite en particulier remercier Jean-Frangois pour sa
bienveillance et les passionnantes discussions sur les sujets de physique les plus variés et
les plus insolites. Je tiens également a remercier Francgois, qui était a quelques bureaux du
mien au cours de ma premiere année de these, et qui m’a accordé un temps précieux lors
de mes premiers pas dans le soft de H.E.S.S. Merci également aux thésards et physiciens
du DPhP que j’ai eu I'occasion de croiser.

Je souhaite remercier les membres de la collaboration H.E.S.S. avec qui j’ai activement
interagi, notamment : Andrew, David, Dmitry, Jean-Philippe, Manuel, Mathieu, Vincent,
et beaucoup d’autres. Merci a tous ceux qui rendent possible de faire de la belle physique
avec ces télescopes. Je salue également les enseignants de Polytech Paris-Sud avec qui j’ai
eu plaisir a travailler a travers mon monitorat.

Enfin, je remercie mes parents pour m’avoir donné le gotit de comprendre et d’apprendre,
et puis, surtout, merci a toi ma Lucie pour ton soutien au quotidien, ton amour, ta patience
(et plus trivialement pour la relecture de ce manuscrit). Merci infiniment pour cette vie
heureuse avec toi au Billehou avec Lacy, Sailor et Lula.






Table des matieres

[Introductionl

(I Astronomie 7y avec H.E.S.S.|

[L _Astronomie 7 de tres haute énergie|

[I.1 La derniere fenétre électromagnétique| . . . . . . . ... ... ... ... ...
[.1.1 Rayons -y de trés hauteénergie| . . . . ... ...............
[1.1.2  Emission non-thermique et accélérateurs cosmiques|. . . . . . . . . .
[[.1.3 Processus d’émission Y| . . . . . . .o v i v i i it

[L.2  Techniques de détection| . . .. ... ................... ...,
1.2.1 Préambule historique| . . . ... ... ... .. ... .. 000
[.2.2 7 Gerbes atmosphériques| . . . .. ... ... ...............
1.2 Emission de lumiére Tcherenkov| . . . . . . ... ... ... ......
[I.2.4 Imagerie Tcherenkov atmosphérique|. . . . . .. ... ... ... ...

2 L'expérience H.E.S.S |
2.1 Réseau dimageurs Chenrenkov]. . . . ... ... . ..............

|Z.1.1 TélescoEes| ..................................

2.1.2  Cameérasl . . . . ..o e e e e e

11

15

17
18
18
18
22
25
25
26
27
32



Table des matiéres

233 Autresméthodes| . . ... ... ... L 48
........................................ 50
2.4.1 Soustractiondefond| . . . ... ... L oo oL 50

4.2 Extractiondusignal . ............ ... L 51

2.4.3  Spectres en énergie et courbes de lumiere| . . . . . ... ... ... .. 52

B Qualité du pointé et fond de ciell 55
3.1 Correctionsdepointé|. . . . . ... ... .. ... ... L L. 56
BIT Runsdepointd . . - oo 56

BI2 Modelemécanique| . . . . ... ... 56

B.13  Procédures complémentaires| . . . ... ............... .. 57

ilisati i iell ..o 58

2.1 Largeur despiédestaux] . ... ... ... .. ... . ... ... .... 59

59

60

61

62

65

{4 Déconvolution spectrale| 67
BI Principe. . . ... ... . 67
4.1.1  Redistribution des événements! . . . . . . . . . . ... ... ... 68

U412 Conversionenfluxl . . ... ... .. ... ... ... .. .. 69

@4.1.3 Ajustementspectrall . .. ... ... ... oo 70

4.2 Deéveloppements| . ... ... ... ... .. ... .. . o . 71
4.2.1  Limitessupérieures|. . . . ... .. ... .. 72

4.2.2 Implémentation logicielle| . . . . . ... ... ... ... .. .. ... . 73

(I 'Transparence de I'univers aux rayons -y de tres haute énergie| 75
[> Rayons 'y extragalactiques : sources et propagation| 77
b.I Noyauxactifsdegalaxies| . ... ......... .. .. .. .. ........ 77
b.2" Lesblazars, des balises cosmiquesauTeV] . . . . . . ... ... ........ 78
521 Amplificationrelativiste] . . . . ... ... ... o L 79

b.22 Variabilitérapide| . . . ... ... ... 80

523 Modelesd@mission] . . . . ... ... 80

[p.3  Propagation des rayons 7y au TeV : interaction avec des photons de fond| . . 84
F.31 Champs de photons diffus dansT'univers| . . . . ... ......... 84

F.32  Fond de Tumieére extragalactique (EBL) . . ............... 87

b.3.3  Opacité de 'univers aux rayons 7 de trés haute énergie|. . . . . . . . 88

6



Table des matiéres

[6  Mesure du fond de lumiere extragalactique avec H.E.S.S.| 95
[6.1 Mesure indépendantede 'EBL] . . . . ... ... ... ... . ... ..., . 96
[p.1.1  Volonté d’une approche modele-indépendante(. . . . . . ... .. .. 96

[.1.2 Ingrédientsdelamesurel. . . . . ... ... oo oo 97

6.2 Echantillondedonnées|. . . . ... ........ ... ... .. ....... 100
2.1 clection et ré i0n nnéesl . . .. ... 100

6.2.2  Blazars considérés| . . . . . . . . .. . e 101

[6.3 Méthodes d’ajustementde 'EBL| . . . .. .. ... ... ... ..... ... 103
[6.3.1 Balayage de I’espace des configurations avec des splines| . . . . . . . 104

[6.3.2  Ajustement des niveaux d’EBL en bandes d’énergie| . . . . . ... .. 108

6.4 Résultats . . . ... .. .. 113
.41 Niveaux d’EBL individuels| . . . ... ... ... .. ....... 115

642 Niveauxcombinés . .. .......................... 116

[6.5 Incertitudes systématiques|. . . . .. ... ... L oL 119
6.6 Discussionl . . . ... ... o 121
[p.6.1 Distribution spectrale en énergiede I'EBL{. . . . . .. ... ... ... 121

[6.6.2  Profondeurs optiques et horizon| . . . . . ... ... .. ... ... .. 124

[6.7 Développementsannexes| . . .. ... ...................... 125
[6.7.1 Découpage inégal en longueur d’onde|. . . . . . . ... ... ... .. 125

[6.7.2  Approcheglobalel. . . . ... ... ... .. ... 00 . 126

(III Effets de propagation du second ordre| 129
[Préambule : au-dela de 'EBL 131
[7  Sonder la physique a I’échelle de Planck avec Mrk 501 133
[7.1 Violation de I'invariance de Lorentz (LIV)|. . . . . . .. ... ... ... ... 134
[71.1  Cadre phénoménologique| . . . . . . ... ... ... ... .. ..., 134

[7.1.2 Modification de la transparence de l'univers aux rayons 7 en |

| présencede LIV|. . . .. ... ... ... . o o oo 136
[7.2  Observations de Mrk 501 lors de I'éruption de juin 2014{ . . . . . . . ... .. 140
[72.1  Mrk 501, une source idéale pour étudier la LIV|. . . . . ... ... .. 140

[72.2 Alertespar FACT| . . . . ... ... ... ... .. ... .. .. ..., 141

[7.2.3  Observations par H.E.S.S. a grand angle zénithal . . . . ... ... .. 141

[7.3 Analysedel’étatéruptiff . . . ... ... .. ... ... . ... ... . ... 145
[7.3.1 Spectreenénergie| . ... .... ... ... ... ... ... ... 146

7.3.2 Contraintessur Eypyl . . . . . . . . o 147

[7.3.3 Analyse HE.S.S.-Il combinée| . . . . .. ... ... ........... 151

7



Table des matiéres

[8 Cascades et champs magnétiques extragalactiques|

[8.1  Cascades électromagnétiques dans le milieu extragalactique] . . . . . . . .
8.1.1 Emission ysecondaire| . . . . . ... ... ... ... .........
8.1.2 Champ magnétique extragalactique (EGMF)| . . . .. ... ... ..
p magnetiq g q
8.1.3 Influence sur le développement des cascades électromagnétiques| . .
PP gneuq
8.2 Cascades électromagnétiques avec PG 1553+113| . . . . . . ... ... ...
gnetiq

[8.2.3  Variabilité quasi-périodique de PG 1553+113| . . . . . ... ... ..

[Conclusions et perspectives|

[Annexes|

A Spectres déconvolués|

[B Création de paires modifiée en présence de L1V]|

Bibliographie

159
160
160
162
164
170
170
172
177

185

189

191

195

197



Glossaire

ADC Analog to Digital Converter, convertisseur analogique-numérique.

AGN Active Galactic Nucleus, noyau actif de galaxie.

CMB Cosmic Microwave Background, fond diffus cosmologique micro-onde.
CTA Cherenkov Telescope Array.

EBL Extragalactic Background Light, fond de lumiere extragalactique.
EGMF Extragalactic Magnetic Field, champ magnétique extragalactique.

H.E.S.S. High Energy Stereoscopic System.
LIV Lorentz Invariance Violation, brisure de I'invariance de Lorentz.

MAGIC Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Telescope.
MCMC Markov Chain Monte Carlo.
MJD Modified Julian Day, jour julien modifié.

NSB Night Sky Background, bruit de fond de ciel.

PMT Photomultiplier Tube, tube photomultiplicateur.

PSF Point Spread Function, fonction d’étalement du point.
redshift décalage vers le rouge cosmologique.

SED Spectral Energy Distribution, distribution spectrale en énergie.

SSC Synchrotron Self Compton, synchrotron Auto-Compton.
VERITAS Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System.

WIMP Weakly Interacting Massive Particle, particule massive faiblement interagissante.






Introduction

Les photons sont les messagers privilégiés par lesquels progresse la compréhension

de l'univers. Longtemps cantonnées au domaine visible, les observations astronomiques
se sont étendues a d’autres domaines du spectre électromagnétique au fur et a mesure
des progres technologiques, élargissant considérablement 1'étendue des connaissances
en astrophysique et en cosmologie. L’astronomie 7y de tres haute énergie par la technique
d’imagerie Tcherenkov atmosphérique a ouvert une nouvelle fenétre sur l'extrémité
haute du spectre électromagnétique, c’est une astronomie des photons a ’échelle du TeV.
Ces photons, ou rayons 7 de tres haute énergie, témoignent des phénomenes les plus
violents ayant cours dans l'univers. Leur observation permet notamment 1’étude des
sites astrophysiques d’accélération des particules ot les rayons -y sont émis par le biais
de processus non-thermiques, comme par exemple les vestiges de supernovee dans la
galaxie ou les trous noirs super-massifs lovés au sein de noyaux actifs de galaxies situés
a des distances cosmologiques.
La propagation des rayons y de trés haute énergie en provenance de noyaux actifs de
galaxies est affectée par les propriétés du milieu extragalactique. L'effet dominant qui
limite leur propagation est I'interaction avec des photons de fond qui baignent l'univers,
a travers la réaction de production de paires d’électrons et de positrons (yy — ete™). Ce
processus réduit la transparence de I'univers aux rayons < de tres haute énergie et limite
I'étude des sources extragalactiques les plus lointaines. Cet effet d’absorption permet
d’utiliser les faisceaux de rayons 7 de trés haute énergie en provenance de noyaux actifs
de galaxies afin de sonder le contenu et les propriétés du milieu extragalactique de facon
unique.

Les travaux présentés dans ce manuscrit de these tirent partie des données recueillies
par le réseau de télescopes a imagerie Tcherenkov atmosphérique H.E.S.S. afin de
caractériser la transparence de 1'univers aux rayons 7y de tres haute énergie. Une mesure
indépendante de la distribution spectrale en énergie du fond cosmologique de lumiére
optique et infrarouge est réalisée en utilisant les spectres en énergie obtenus avec
H.E.S.S. sur un échantillon de noyaux actifs de galaxies. Le résultat obtenu ne révéle pas
d’anomalie de la transparence de 1'univers vis-a-vis des connaissances actuelles sur le
fond de lumiere extragalactique mais montre également une précision limitée.
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INTRODUCTION

Des processus de second ordre pouvant affecter la propagation des rayons <y de tres
haute énergie sont également explorés. En effet, les photons au TeV se propageant sur
des distances cosmologiques peuvent étre utilisés afin de contraindre des aspects de
physique fondamentale pouvant affecter le processus de création de paires. Dans cette
these, des limites sur 1’échelle de brisure de la symétrie de Lorentz a ’échelle de Planck
sont obtenues a partir de 1’absence de déviations vis-a-vis de la transparence attendue
pour les photons les plus énergétiques observés par H.E.S.S. en provenance d'un noyau
actif de galaxie. Un troisieme sujet de physique traité dans cette thése concerne le devenir
des électrons et positrons créés lors de l'interaction entre un flux de rayons 7y de tres
haute énergie et des photons de fond. L'émission 7y secondaire qui peut en découler a
plus basse énergie est utilisée afin de contraindre les champs magnétiques qui emplissent
le milieu extragalactique en utilisant des résultats publiés par H.E.S.S. et par le télescope
spatial Fermi-LAT a plus basse énergie.

Dans la premiére partie de ce manuscrit de these, les principes et techniques se

rapportant a 1’astronomie -y de trés haute énergie sont exposés au Chap. |1l L'expérience
H.E.S.S. est ensuite présentée en détails au Chap. [2 Ces deux premiers chapitres ont
vocation a introduire le cadre expérimental de cette these, dont une connaissance fine
est essentielle pour une bonne compréhension des résultats de physique obtenus et des
systématiques qui s’y rapportent.
Les deux chapitres suivants présentent des contributions plus personnelles aux étapes
de calibration, de reconstruction et d’analyse des données de H.E.S.S. : au Chap. 3| une
méthode développée dans cette these utilisant le bruit de fond de ciel percu par les
caméras de H.E.S.S. afin de mesurer la précision de la direction pointée utilisée lors
de l'analyse est présentée. Au Chap. [ est présentée une méthode de déconvolution
spectrale dont I'implémentation au sein des procédures standards d’analyse de H.E.S.S. a
été réalisée au cours de cette these. Cette méthode de déconvolution spectrale est utilisée
pour les analyses de physique des parties suivantes.

Dans la deuxieme partie le sujet de physique principal de cette these est détaillé.
Dans le Chap. 5| les sources extragalactiques de rayons 7 de trés haute énergie et les
caractéristiques typiques de leur émission intrinseque sont présentées. La problématique
de l'opacité de l'univers aux rayons <y est ensuite introduite a travers l’existence des
champs de photons de fond qui baignent le milieu extragalactique.

Dans le Chap. [f] I'étude réalisée au cours de cette thése et qui a permis une premiere
mesure indépendante de la distribution spectrale du fond de lumiere extragalactique
a partir des données de H.E.S.S. est présentée en détails. Le principe de la mesure est
d’abord exposé avant de présenter les méthodes originales qui ont été développées
afin de traduire les modulations observées dans les spectres en énergie de blazars
obtenus avec H.E.S.S. en termes de distribution spectrale en énergie du fond de lumiére
extragalactique. Les résultats de cette caractérisation indépendante de la transparence de
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l"'univers aux rayons 7 de tres haute énergie avec H.E.S.S. sont discutés et comparés aux
autres contraintes existantes.

Dans la troisieme partie, des processus du second ordre a la propagation des rayons
7 de trés haute énergie sont considérés. Dans le Chap. [7} 'hypothese exotique d'une
brisure de l'invariance de Lorentz —qui affecterait la transparence de 1'univers pour les
rayons 7 les plus énergétiques— est confrontée aux données prises par H.E.S.S. lors d"une
éruption exceptionnelle du noyau actif de galaxie Mrk 501 en 2014. Le spectre en énergie
obtenu s’étendant jusqu’a 20 TeV permet une sensibilité a une brisure de symétrie a
I’échelle de Planck. Les particularités propres aux observations a grand angle zénithal qui
ont été exploitées dans ’analyse sont détaillées et les contraintes obtenues sur 1’échelle de
brisure de la symétrie de Lorentz sont présentées.
Dans le Chap. 8| le devenir des électrons et positrons créés par l'interaction entre les
rayons v au TeV et le fond de lumiere extragalactique est considéré. Des simulations de
cascades électromagnétiques dans le milieu extragalactique sont réalisées, et la distribu-
tion de rayons <y secondaires qui est attendue est confrontée a des résultats publiés par
H.E.S.S. et Fermi-LAT sur le lointain noyau actif de galaxie PG 1553+113. A partir de ces
résultats, des contraintes sont dérivées sur l'intensité des champs magnétiques a grande
échelle qui emplissent le milieu extragalactique. Les effets d"une variation périodique du
flux primaire de PG 1553+113 sur le flux observable sont également explorés.
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Chapitre 1

Astronomie 7y de trés haute énergie

Sommaire
(1.1 La derniere fenétre électromagnétique| . . . . ... ... ... .. ..... 18
[I.1.1 Rayons 7 de tres haute énergie| . . . . ... .... ... ...... 18
[1.1.2 Emission non-thermique et accélérateurs cosmiques|. . . . . . . . 18
[1.1.3  Processusd’émissiony| . . . .. ... ... ... .......... 22
[1.2  Techniques dedétection|. . . . . ... .................... 25
(1.2.1 Préambule historique| . . . ... ... ... ... .. .. .. ..., 25
[1.2.2  Gerbes atmosphériques| . . . .. ... ... .. ........... 26
.23 Emission de lumiére Tcherenkov] . . . . ... ... ... ... ... 27
[1.2.4  Imagerie Icherenkov atmosphérique|. . . . . ... ... ... ... 32

L’astronomie -y de tres haute énergie explore I’extrémité haute du spectre électromagnétique.
Cette astronomie du téraélectronvolttémoigne des phénomenes les plus violents de
l'univers. C’est une discipline observationelle a part entiére qui emprunte beaucoup aux
techniques expérimentales de la physique des particules.

Dans ce chapitre les notions essentielles ayant trait aux rayons 7y de tres haute énergie
sont brievement introduites avant de présenter la technique de détection ayant fait le
succes de I’astronomie 7 de trés haute énergie ; 'imagerie Tcherenkov atmosphérique.

i. 1TeV =102 eV

17



Chapitre 1. Astronomie -y de tres haute énergie

1.1 La derniere fenétre électromagnétique

1.1.1 Rayons 7y de trés haute énergie

Le terme “rayon 7” est hérité d’E. Rutherford qui appela ainsi le rayonnement
pénétrant et électriquement neutre provenant du radium, initialement découvert par le
physicien francais P. Villard en 1900 [1,2]. Les développements de la théorie quantique
permirent ensuite d’associer ce rayonnement a des photons de haute énergie. Rayon
7 est ainsi 'appellation réservée a un photon dont l'énergie dépasse 100 keV. Cette
limite conventionnelle issue des distinctions entre physique nucléaire et physique
atomique sépare le domaine oy du domaine X, a des énergies plus basses. Le domaine
v occupe donc l'extrémité haute du spectre électromagnétique, comme illustré sur la
Fig. A de telles énergies la focalisation des photons est impossible, leur détection
releve alors des techniques de la physique des particules. Les découvertes de sources
de photons -y d’origine astrophysique ont aujourd’hui étendu cette derniere fenétre du
spectre électromagnétique jusqu’a environ 100 TeV.

L’astronomie 7 observationelle couvre neuf ordres de grandeur en énergie. Sur une
telle étendue les méthodes de détection et la sensibilité des différents instruments sont trées
diverses. Plusieurs gammes en énergie du domaine 7 peuvent alors étre définies : en des-
sous de 30 MeV on parle de basses énergies, la détection repose sur 1’effet photoélectrique
ou l'effet Compton. Au dessus, et ce jusqu’a quelques dizaines de GeV, on parle de la
gamme des hautes énergies. La détection repose alors sur la conversion du photon en une
paire électron-positron, qui est le processus dominant. Les instruments pour la détection
de ces rayons y d’énergie inférieure a quelques dizaines de GeV sont placés a bord de
satellites afin de s’affranchir de 1'opacité totale de I'atmosphere terrestre aux rayons 7.
Au dessus de quelques dizaines de GeV on parle de la gamme des tres hautes énergies.
Les flux y sont trop faibles en regard de la surface effective disponible sur un satellite
(~ 1 m?). En revanche, de tels photons créent des gerbes de particules secondaires lors de
leur pénétration dans 1’atmosphere. Une détection depuis le sol est alors possible, offrant
de trés grandes surfaces effectives de détection (= 10* m?), avec des techniques radicale-
ment différentes de celles utilisées dans 1'espace.

1.1.2 Emission non-thermique et accélérateurs cosmiques

Les photons émis dans 1'univers le sont trés majoritairement par le biais de processus
thermiques. Cependant, méme dans des conditions extrémes de température les photons
thermiques n’atteignent pas le domaine y (Er ~ kgT, avec kg ~ 8.62 x 107> eV / K).

Les photons 7y (et a fortiori les photons <y de tres haute énergie) sont eux issus de processus
non-thermiques impliquant l'accélération de particules chargées énergétiques. Une
source astrophysique de photon 7 est donc associée a un accélérateur de particules
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1.1. La derniere fenétre électromagnétique

PN I (AN NN NN RPN RN AEN RN RN NI SR AT NN NN NN AR SR B
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Radio Infrared  [§|utraviolet| X rays
z Low energy High energy Very-high energy

FIGURE 1.1 — Spectre électromagnétique du domaine radio au domaine <. Les unités de fréquence (Hz),
longueurs d’onde (m) et énergie (eV) délimitant les différents domaines sont comparées.

cosmique. L’accélération de particules chargées dans des sites astrophysiques peut avoir
lieu lors du passage dans des champs électriques intenses, mais aussi et surtout lors de
traversées successives d"une onde de choc.

Ce dernier mécanisme dit d’accélération diffusive par onde de choc, également appelé
mécanisme de Fermi du premier ordre, fait intervenir des chocs non-collisionnels par
I'intermédiaire de champs électromagnétiques macroscopiques [3,4]. Son fonctionne-
ment peut s’appréhender par le biais de changements de référentiels successifs. Dans
le référentiel du milieu en amont de I'onde de choc (voir Fig. , la surface du choc
s’approche avec une vitesse 1. Dans ce méme référentiel la vitesse du milieu choqué est
de Au = u; — up > 0, avec uy la vitesse du gaz de particules dans le référentiel de 'onde
de choc. Le gain en énergie d"une particule de vitesse v traversant le choc d’amont en
aval est alors de

A
AE = E7“ cosf, (1.1)

avec 0 I'angle d’incidence de la particule par rapport a la direction du choc.
En moyennant sur les angles d’incidence et en considérant que la probabilité de traverser
le choc est proportionnelle a cos 6, le gain relatif moyen en énergie pour une traversée
s’écrit

AE, 01 A cos20d(cosf)  2Au  Au

— =-—— & —. 1.2
< E > f01C056 d(cosb) 3 v ¢ (2
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FIGURE 1.2 — Schéma illustrant le mécanisme d’accélération diffusive par onde de choc. Image réalisée par
J. Aguilar, w3. ithe. ac. be/ ~aguilar/,

Dans le référentiel du milieu en aval de 'onde de choc la vitesse du milieu en amont
se rapproche également a la vitesse Au, donnant lieu au méme gain en énergie lors du
passage de la particule dans le sens opposé. Pour un cycle complet amont-aval-amont le
gain relatif d’énergie est alors de

AE, _4au
E’ 3¢’
Ce mécanisme permet donc une accélération systématique (AE > 0) proportionnelle a

I'énergie (AE o E, AE/E = constante), du premier ordre en la vitesse relative du choc
(AE/E < Au/c).

(1.3)

En premiére approximation l’expression correspond également au taux
d’échappement des particules de la zone du choc par cycle d’accélération, voir la
dérivation correspondate dans [5]. La probabilité qu'une particule reste dans la zone
d’accélération apres n cycles est alors de P" = (1 — (AE/E))". L'évolution du nombre
de particules dans la zone d’accélération suit alors la loi N, = NoP", avec Ny le nombre
initial de particules. L'évolution de "énergie des particules peut elle s’écrire E,, = Epe"
ot e = (1+ (AE/E)) est le rapport quantifiant le gain en énergie apres un cycle. On peut
alors écrire

In(N/No) _InP . N _(E InP/Ine

ll’l(E/Eo) N Ine’ N() - EO '
La combinaison d'un gain élémentaire d’énergie proportionnel a I'énergie des particules
et d’une probabilité d’échappement par cycle indépendante de 1’énergie conduit ainsi a

(1.4)
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1.1. La derniere fenétre électromagnétique

une distribution en énergie du nombre de particules accélérées suivant une loi de puis-

sance :
InP

N(E) dE o E "1+ InP/Ine) gp ayec —— ~ —1, (1.5)

Ine
Le spectre différentiel en énergie généré par ce mécanisme suit donc, en premiere
approximation, une loi de puissance d’indice -2. Lorsque la probabilité d’échappement
n’est pas indépendante de I'énergie, ce comportement en loi de puissance pure est affecté

et peut étre corrigé par un terme de courbure log-parabolique [6].

Pour atteindre des énergies de plus en plus élevées, les particules doivent rester dans
la zone d’accélération le plus longtemps possible. Pour éviter 1’échappement, le rayon de
Larmor des particules accélérées soumises a un champ magnétique B doit rester inférieur
a la taille de la zone d’accélération R. Ce critére de confinement limitant 1’énergie maxi-
male atteignable pour des particules de nombre de charge Z dans un accélérateur astro-
physique, connu sous le nom de critere de Hillas [7], peut alors s’écrire :

R B
~1057 (XY (B
Epax =~ 10152 (pc) (VG> ev. (1.6)

Les conditions propices a 1’accélération de particules peuvent étre rencontrées lors de
divers scénarios astrophysiques.

Accélérateurs galactiques

e les vestiges de supernovee : I'éjection des couches externes de 1’étoile progénitrice
forme une onde de choc en coquille se propageant dans le milieu interstellaire.

e les pulsars et leur nébuleuse : ces étoiles a neutrons fortement magnétisées peuvent
accélérer des particules a leur surface. Le vent de particules ainsi créé peut
également interagir avec les restes de 1’explosion de la supernova qui a donné
naissance a l’étoile a neutrons.

e les systemes binaires compacts : la matiere accélérée ou accrétée par 1’objet compact
interagit avec le vent stellaire du compagnon.

e les vents stellaires dans des amas : l'interaction des vents de particules d’étoiles
massives regroupées en amas peut créer une onde de choc.

Accélérateurs extragalactiques

e les noyaux actifs de galaxies (ou pour Active Galaxy Nuclei) : ces ob-
jets consistent en un trou noir supermassif (~ 10°=M.) entouré d’un disque
d’accrétion pouvant donner lieu a formation de jets de matiere ultra-relativiste. Les
AGN s représentent la grande majorité des sources extragalactiques de rayons -y de
trés haute énergie. Leurs propriétés seront présentées plus en détail au Chap
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FIGURE 1.3 — Diagramme de Feynman a 'ordre principal associé aux processus de diffusion entre photons
et leptons.

e les galaxies a sursaut de formation d’étoiles : la densité d’étoiles massives, le taux
de supernovee, et la densité de gaz y sont tres importants.

e les sursauts 7y : caractérisés par une émission intense et bréve, les sursauts <y seraient
associés a des phénomenes d’effondrement d’objets compacts.

Les particules chargées accélérées s’échappant de ces accélérateurs sont ensuite
déviées dans les champs magnétiques galactiques et extragalactiques, leur direction
d’origine est perdue. Ce n’est pas le cas des photons 7y qui y sont émis par le biais
de processus non-thermiques. L'astronomie 7y de trés haute énergie est donc cruciale
a lidentification des accélérateurs cosmiques et a la compréhension des processus
astrophysiques sous-jacents.

1.1.3 Processus d’émission y

Les caractéristiques de 1’émission de photons <y associée aux sites d’accélération,
comme le flux ou la distribution en énergie, sont intimement liées a la population des
particules chargées impliquées et aux processus d’émission en question.

Processus leptoniques

Lorsque les particules accélérées sont des électrons, les processus d’émission de pho-
tons sont du type ey — ey et peuvent étre ramenés au diagramme de la Fig.

Diffusion Compton inverse: ce processus consiste en la diffusion élastique de 1’électron
sur un photon du milieu ambiant. Le photon diffusé peut alors acquérir une fraction im-
portante de I'énergie de I'électron, de 1'ordre de E7, ~ Y2E, ot E, est I'énergie initiale du
photon dans le référentiel de centre de masse, et 7y, dénote ici le facteur de Lorentz du
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1.1. La derniere fenétre électromagnétique

lepton. Pour E,, < 2m,c? la section efficace totale associée est la section efficace de Thom-
son or = 0.66 barns. Au-dela, la section efficace décroit avec I'énergie, c’est le régime de
Klein-Nishina [8] avec, en fonction de la variable normalisée x = E. /m1,c?,

1
~In(1 +2x)> + n(lzt 2x) _ (11:23;)2 LAy

” _ég 1+x (2x(1+4x)
KN 47T | 753 1+ 2x

Pour une population d’électrons suivant une loi de puissance N(E,)dE, « E, “dE, la
distribution spectrale différentielle des photons émis par diffusion Compton inverse est

AN /dE, EA(,HD‘L’)/ % Clestle processus dominant de production de rayons -y de tres haute
énergie.

Rayonnement synchrotron : c’est I'émission de photons associée a toute particule
chargée en mouvement dans un champ magnétique de magnitude B. Le rayonnement
synchrotron est un cas particulier de diffusion Compton ot le photon entrant est un
photon virtuel du champ magnétique [9]. Pour un électron seul d’énergie E,, I'énergie
caractéristique des photons émis est donnée par

E. \%/ B
— e 3
E, = 0.67 eV < : TeV) < : nT) sin 6, (1.8)

ou 6 est I'angle entre le vecteur impulsion de l’électron et l'orientation du champ
magnétique [5]. Ce processus permet de décrire une grande part de 'émission non-
thermique de basse énergie mais les conditions magnétiques extrémes requises pour
atteindre le régime des tres hautes énergies ne sont généralement pas réunies dans les
milieux astrophysiques. La distribution spectrale des photons émis est également liée
au comportement spectral des particules chargées. Pour une population d’électrons
suivant une loi de puissance N(E,)dE, « E, “dE, la distribution spectrale différentielle
des photons émis par rayonnement synchrotron suit, comme pour le cas du processus

Compton-inverse, une loi de puissance du type dN/dE., o ESYH“E)/ 2,

Rayonnement de freinage : c’est 'émission de photons par une particule chargée ra-
lentie dans le champ électrique d"un noyau atomique. Cette décélération est associée a
I’émission d’un rayonnement de freinage (Bremsstrahlung en allemand). Ce processus est
un cas particulier de diffusion Compton ot le photon entrant est un photon virtuel du
champ électrique du noyau [10]. L’énergie moyenne d’émission de photons est ~ E,/3.
Le spectre en énergie des photons émis a alors le méme comportement que le spectre d'in-
jection des particules chargées [5]]. Le flux émis dépend fortement de la densité du milieu
qui est généralement insuffisante pour que le rayonnement de freinage soit un processus
d’émission dominant dans les milieux astrophysiques.
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Processus hadroniques

Lorsque les particules accélérées sont des hadrons, des pions sont produits lors des
collisions inélastiques sur d’autres hadrons comme des protons ou noyaux du milieu :
p+p — p+p+ {7 7F}. Les pions neutres créés se désintegrent rapidement en deux
photons d’énergie égale a m,/2 ~ 67.5 MeV dans le référentiel de centre de masse.
Les pions chargés ne se désintegrent généralement pas en émettant des photons mais
produisent des leptons énergétiques qui peuvent a leur tour rayonner au travers des
processus décrits plus haut. Le spectre en énergie des photons émis a alors le méme
comportement que le spectre d’injection des protons.

Les protons peuvent également étre sujets au rayonnement synchrotron. La puissance
rayonnée a une énergie donnée est cependant bien moindre que pour les électrons de par

sa dépendance en m 4.

Processus exotiques

En plus des processus d’émission standard de type ascendant (bottom-up)
précédemment évoqués, des processus spéculatifs de type descendant (top-bottom)
peuvent également donner lieu a 1’émission de photons y a travers la désintégration
d’hypothétiques particules super-massives ou de reliques de l'univers primordial.
Ces processus ne requieérent pas d’accélérateurs astrophysiques. De tels mécanismes
exotiques ont notamment été postulés afin de pallier a certaines limitations des modeles
standard de la physique des particules et la cosmologie. Par exemple, il est possible que
des photons 7y soit émis a partir de I’annihilation des particules de matiere noire de type
Le spectre d’émission v est alors essentiellement dépendant de la masse de la
particule de matiere noire.

Effets de propagation

L’observation de photons 7 de trées haute énergie permet de localiser les sites
d’accélérations desquels ils sont issus. Apres leur émission les photons 7 peuvent
cependant interagir au cours de leur propagation. En effet, I'univers n’est pas vide et les
photons 7 peuvent notamment interagir avec des photons diffus de basse énergie. Le
flux observé en provenance d"une source extragalactique peut ainsi étre significativement
différent de flux émis. Ce processus, qui est une limitation essentielle a la propagation
des rayons 7y de tres haute énergie sur des distances cosmologiques, sera étudié en détail
dans les chapitres 5| et 6}

ii. T(nt — ITyy) <1074
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1.2 Techniques de détection

Les flux ¢ de rayons <y décroissent rapidement avec 'énergie E, ils suivent typique-
ment une loi de puissance ¢(E) & E~*,aveca > 0. Au TeV les flux attendus sont, au
plus, de 'ordre de 10~ photons par m? et par seconde. De trés grandes surfaces de col-
lection sont alors nécessaires pour une accumulation raisonnable de signal. De telles sur-
faces sont inaccessibles a des détecteurs placés dans 'espace, I’astronomie -y de tres haute
énergie est donc une astronomie au sol. Son histoire et ses développements sont intime-
ment liés a la physique des rayons cosmiques et des gerbes atmosphériques. En effet,
I'atmosphere terrestre est opaque aux particules énergétiques tels les photons 7 , et se
comporte comme un calorimetre ou I’énergie de la particule primaire est déposée par la
création d'une gerbe de particules secondaires. Les observables associées a cette gerbe at-
mosphérique peuvent étre la lumiere Tcherenkov, les particules chargées secondaires qui
atteignent le sol, ou encore la lumiere de fluorescence de I'azote atmosphérique pour les
gerbes les plus énergétiques. C’est I'’émission de lumiére Tcherenkov associée a une gerbe
atmosphérique qui sera détaillée dans cette section.

1.2.1 Préambule historique

Les expériences sur le temps de décharge d'un électroscope faites par T. Wulf en
1909 depuis le sommet de la tour Eiffel, et lors des vols en ballon de V. Hess en 1912,
ont révélé l'existence de rayonnements ionisants dont la densité augmente avec 1'alti-
tude [11,[12]. Nommés rayons cosmiques par R. Millikan [13] ils ont initialement été in-
terprétés comme étant des rayons y. C’est 1’observation d"une dépendance de I'intensité
du rayonnement cosmique au champ magnétique terrestre qui révéla la prédominance
des particules chargées dans la composition du rayonnement cosmique.

Les débuts de la physique des rayons cosmiques correspondent également aux débuts de
la physique des particules expérimentale. Ainsi, les découvertes du positron (1932, [14]),
du muon (1937, [15]) ou des pions et des kaons chargés (1947, [16|17]) ont été faites
par l'observation de traces laissées par les particules cosmiques dans une chambre a
brouillard. Au cours de la seconde moitié du vingtieme siecle les deux disciplines se sont
ensuite spécifiées avec 'arrivée des accélérateurs de particules, tout en gardant des liens
forts.

En 1939, P. Auger [18] met en évidence la nature secondaire des particules observées par
la détection de particules en coincidence temporelle dans des détecteurs séparés de plu-
sieurs dizaines de metres. Ces particules sont associées a une cascade de particules secon-
daires initiée par la pénétration d’une particule primaire dans 1’atmosphere. L'étude de
ces cascades de particules appelées gerbes atmosphériques est a 1’origine des trés nom-
breux progrés en physique des rayons cosmiques dont le spectre est désormais mesuré
jusqu’a ~ 10%° eV par des réseaux de détecteurs couvrant plusieurs milliers de km?,
comme |’observatoire Pierre Auger. On sait désormais les rayons cosmiques composés en
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majorité de protons (~ 90%), et dans une moindre mesure d’autres noyaux atomiques [19].
Les électrons en représentent moins de 1%. La fraction de rayons <y diffus parmi les rayons
cosmiques est elle tres faible, de 1'ordre de 107, voir moins. Les rayons -y n’étant pas
défléchis lors de leur transport leur distribution sur le ciel n’est cependant pas isotrope :
leur flux s’intensifie en direction des sources. Un des défis observationnels de ’astrono-
mie <y tient en I'identification des gerbes atmosphériques associées a des rayons < parmi
la multitude des rayons cosmiques chargés.

1.2.2 Gerbes atmosphériques
Gerbes électromagnétiques

Les photons et électrons de tres haute énergie pénétrant dans 1’atmospheére générent
des gerbes électromagnétiques. Pour un photon 7 de trés haute énergie l'interaction
dominante est la création d'une paire électron-positron (yy — ete”) dans le champ
électrostatique des noyaux atomiques du milieu. Ces leptons interagissent a leur tour
dans les champs nucléaires, provoquant I"émission de photons 7 secondaires par rayon-
nement de freinage. La distance caractéristique de ces interactions est la longueur de
radiation Xy, définie comme 1’épaisseur de matiere traversée que parcourt un électron
avant de voir son énergie diminuée d"un facteur 1/e, équivalente a 7/9 du libre parcours
moyen d'un 7y avant la création d’une paire ete™. Cette grandeur peut s’exprimer
comme une densité intégrée sur 1'épaisseur traversée. Dans lair sec Xy ~ 36.7 g - cm 2.
L'épaisseur de l'atmosphere depuis le niveau de la mer est ainsi équivalente a une
colonne de ~ 28 longueurs de radiation, ce qui en fait un calorimetre électromagnétique
épais.

Les processus de création de paires et de rayonnement de freinage se reproduisent
en cascade jusqu’a ce que les pertes d’énergie par ionisation des électrons deviennent
prépondérantes devant celles induites par rayonnement de freinage, aux alentours de 83
MeV. En dessous de cette énergie les électrons ne participent plus au développement de
la gerbe.

Les trajectoires des particules dans la gerbe sont alignées avec la direction la particule
primaire mais les multiples diffusions provoquent tout de méme une légere extension
latérale de la gerbe. L'extension latérale d'une gerbe électromagnétique (~ 100 m) reste
faible comparée a I’extension longitudinale qui est de plusieurs kilometres, comme illustré
sur la Fig. Le développement maximal (nombre de particules maximal) d"une gerbe
initiée par un photon de 100 GeV est atteint a une altitude d’environ 10 km, comme illustré

sur la Fig.
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FIGURE 1.4 — Evolution du nombre de particules dans une gerbe atmosphérique électromagnétique en fonc-
tion du nombre de longueurs de radiation traversées pour des rayons vy de différentes énergies. Si l'épaisseur
de I'atmosphere depuis le niveau de la mer correspond a ~28 longueurs de radiation, a une altitude de 5000
m 'atmosphere reste un calorimetre de ~15 longueurs de radiation. Figure adaptée de [20].

Gerbes hadroniques

Les gerbes hadroniques, initiées par des protons ou des noyaux plus massifs, sont le
bruit de fond principal pour 1’astronomie <y au sol. Les particules secondaires produites
par le biais de l'interaction avec les noyaux sont alors majoritairement des pions, ainsi
que d’autres mésons ou baryons (Fig. droite). Ces hadrons recoivent une impulsion
transverse importante lors de leur production par diffusion inélastique. Les gerbes hadro-
niques ont donc une extension latérale plus importante que les gerbes électromagnétiques
(voir Fig. droite). De par la désintégration des pions en leptons (mt — ut+ Vi)
et en photons (7 — 9v) une gerbe hadronique présente des sous-composantes
électromagnétiques. Ces processus variés provoquent un développement irrégulier des
gerbes hadroniques. Ces différences notables avec les gerbes électromagnétiques ont
un impact sur les observables associées a la gerbe lors de sa détection, comme présenté
ci-apres.

1.2.3 Emission de lumiére Tcherenkov

Effet Tcherenkov

La propagation, dans un milieu caractérisé par un indice de réfraction n, d"une par-
ticule chargée dont la vitesse v est supérieure a la vitesse de phase de la lumiere dans
ce milieu ¢/n provoque une onde de choc électromagnétique, c’est I'effet Tcherenkov [23].
Cette onde de choc, analogue électromagnétique au passage du mur du son en acoustique,
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FIGURE 1.5 — Représentation schématique d’une gerbe électromagnétique (a gauche), et d'une gerbe hadro-
nique (a droite). Figure tirée de [21]].
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FIGURE 1.6 — Comparaison des distributions longitudinales et latérales de gerbes simulées pour un photon
de 300 GeV (a gauche) et pour un proton de 1 TeV. Les lignes représentent les trajectoires des particules

projetées dans un plan. Figure tirée de [22].
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se matérialise sous la forme d’un cone de lumiere émis vers 1’avant. L'angle d’ouverture
fc de ce cone d’émission Tcherenkov par rapport a la direction de propagation de la par-
ticule chargée s’écrit alors

c 1
cos(fc) = — ~ —,pour v ~ c. 1.9

(6c) no " n'P (1.9)

L’énergie de seuil nécessaire a 1’émission de lumiére Tcherenkov pour une particule

chargée de masse m est par définition

771C2

Eqeuil = —————.
seuil m

La distribution spectrale de la lumiére Tcherenkov, décrite par le nombre de photons émis
par unité de longueur d’onde A et par unité de distance parcourue par la particule chargée
x obéit a la relation :

(1.10)

2 2 )
d°N  2maz ( c >, (1.11)

dxdh A2 22

ou & est la constante de structure fine et z est la charge électrique de la particule.
L’intensité de lumiere Tcherenkov s’accroit donc aux petites longueurs d’onde. La faible
dépendance de l'indice de réfraction en longueur d’onde sur la gamme visible est ici

négligée

Emission Tcherenkov des gerbes atmosphériques

L’indice de réfraction de 1'air dépend de la densité de I’atmosphere, et donc de 1'alti-
tude d’émission z. Il peut s’exprimer en fonction de la densité atmosphérique au niveau
de la mer py [24] :

n(z) ~1+ <2.83 x 107* pf)?) . (1.12)

Pour un électron le seuil d’émission Tcherenkov est alors de Eg ., =~ 22 MeV au
niveau de la mer, et de 38 MeV environ a une altitude de 10 km pour un modéle
atmosphérique typique [25]. Les nombreuses particules chargées ultrarelativistes d"une
gerbe atmosphérique émettent donc de la lumiere Tcherenkov dans la direction de
propagation de la particule primaire. De par I’absorption atmosphérique trés importante
dans l'ultraviolet (en dessous de 300 nm), la lumiere Tcherenkov émise dans I’atmosphere

est recue au sol avec intensité maximale dans le bleu (Eq.|1.11).

iii. Cette dépendance permet d’éviter toute divergence dans le cadre de cette approche classique du rayon-
nement Tchérenkov puisque n(A — 0) — 1
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FIGURE 1.7 — Evolution du rayon du cone de lumiere Tcherenkov au sol en fonction de I'altitude d'émission
pour une particule chargée dont la direction est perpendiculaire au sol. A gauche la courbe représente le
rayon observé au niveau de la mer. L'image de droite permet de visualiser le parcours géométrique de la
lumiere Tcherenkov en fonction de I'altitude. Figure tirée de [206].

L’angle d’ouverture du cone Tcherenkov est d’environ 1.35° au niveau de la mer. Cet
angle diminue avec l'altitude suivant les relations et il est ainsi d’environ 0.8° a
10 km d’altitude. La superposition des cones de lumiere Tcherenkov émis par les parti-
cules de la gerbe a différentes altitudes engendre au sol des disques de lumiere centrés
autour de 1’axe de propagation des particules. Le rayon de ce disque est fonction de 1al-
titude d’émission comme illustré sur la Fig. La distribution radiale de l'intensité de
lumiere regue au sol pour une gerbe dépend de I'altitude du développement maximal de
la gerbe ainsi que de 1’évolution de 'ouverture du cone Tcherenkov. Pour une gerbe ob-
servée depuis le niveau de la mer 'intensité lumineuse est ainsi maximale pour un rayon
de 100 m a 140 m, donnant lieu a une structure en anneau. La distribution de lumiere
s’étend plus faiblement a des rayons plus élevés de par I'étalement latéral de la gerbe. La
surface illuminée est ainsi supérieure a 10* m?. Le développement régulier d'une gerbe
électromagnétique induit une illumination au sol réguliére, i.e. avec une distribution d’in-
tensité en anneau relativement symétrique et sans sous-structures significatives. Dans le
cas d'une gerbe hadronique les différentes sous-composantes provoquent un étalement
plus important de la surface illuminée et une distribution de lumiére plus irréguliére. Ces
différences sont illustrées sur la Fig.
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FIGURE 1.8 — Comparaison des distributions de lumiére Tcherenkov au sol pour les gerbes atmosphériques
simulées de la Fig.|1.6|: a gauche pour une gerbe électromagnétique et a droite pour une gerbe hadronique.
La quantité de lumiere Tcherenkov recue au sol est ici intégrée sur toute la durée de la gerbe. Figure tirée
de [22].
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FIGURE 1.9 — Distribution simulée en temps d’arrivée et en parameétre d'impact du front de lumiére Tcheren-
kov pour un photon -y incident de 1 TeV dont la direction d’arrivée est verticale (zénith) pour I'observateur.
L'origine des temps correspond au temps d’arrivée qu’aurait eu le photon <y incident. Figure tirée de [27].
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L’arrivée au sol du front de lumiere Tcherenkov issu d’une gerbe atmosphérique est
un phénomene bref, de I'ordre de 10 ns. La durée exacte du signal au sol dépend de la
distance de 'observateur a I’axe de la gerbe et de l'inclinaison de la gerbe par rapport au
sol. Les parametres rentrant en jeu dans la dispersion temporelle du signal sont d"une part
le délai des photons sur les particules chargées dii a la réfraction dans le milieu, et d’autre
part le délai géométrique dii a la différence de chemin parcouru. La Fig. montre la
dispersion temporelle de la lumiere Tcherenkov pour une gerbe électromagnétique verti-
cale, en fonction de la distance au point d’impact qu’aurait eu la particule primaire au sol.
Proche de I'axe de la gerbe les photons Tcherenkov émis a plus basse altitude atteignent le
sol en premier. A grand parametre d’impact les photons émis a plus basse altitude ont un
trajet géométrique plus grand que les photons émis plus haut et arrivent alors plus tard.
Les deux effets se compensent autour du maximum d’intensité (~ 100 m) ot la largeur
du front d’onde se réduit a environ 3 ns.

1.2.4 Imagerie Tcherenkov atmosphérique

Le rayonnement Tcherenkov associé a une gerbe atmosphérique en est une observable
particuliere intéressante. Son observation depuis le sol permet de prendre en compte le
développement d'une gerbe dans son intégralité, 1a ou la détection du passage des par-
ticules de la gerbe ne permet que d’en réaliser un échantillonnage a un instant donné.
Les difficultés intrinséques a la détection du rayonnement Tcherenkov atmosphérique
résident dans la brieveté du signal et sa faible intensité, noyée dans la lumiere du ciel
nocturne. La capacité d'un détecteur a distinguer un signal Tcherenkov S dans un bruit
de fond de ciel de flux ¢p peut étre quantifiée par le rapport signal sur bruit

S A
NG “\ a0y o5’ (1.13)
ou A est la surface effective de collection du détecteur, () son champ de vue et At sa
résolution temporelle. De grandes surfaces de collection et une électronique rapide dans
des conditions de bruit de fond ciel les plus basses possibles sont donc les ingrédients
nécessaires a la détection du rayonnement Tcherenkov atmosphérique. Le seuil en énergie
du détecteur est inversement proportionnel a I'expression [1.13

C’est en 1953 que W. Galbraith and J. V. Jelley réussirent la premiere observation de
lumiere Tcherenkov atmosphérique au sol avec un détecteur tres simple composé d'un
miroir de 25 cm de diametre réfléchissant la lumiere sur un tube photomultiplicateur
échantillonné a 5 MHz [28]. Avec un seuil d’intensité 4 fois supérieur au bruit de
fond de ciel un signal était observé toutes les 2 a 3 minutes. Cette expérience fondatrice
démontra la faisabilité de la technique d’observation.

Les deux décennies suivantes virent le développement de la technique par 1'utilisation
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FIGURE 1.10 — Schéma illustrant le principe de l'imagerie Tcherenkov. Le champ de vue d’un télescope Tche-
renkov contient I'image du développement longitudinal de la gerbe électromagnétique depuis sa perspective
d’observation. L'extension de I'image dépend de la longueur de la gerbe ainsi que de son parametre d'impact
vis-a-vis du télescope. Le gradient temporel suit lui le comportement illustré sur la Fig.

de surfaces réflectrices plus larges et l'utilisation de plusieurs PMTs. Cependant, cette
premiére génération d’instruments ne permit pas d’identifier les rayons 7y parmi les
rayons cosmiques bien plus nombreux. C’est seulement a partir des années 1980 que
I'astronomie <y de tres haute énergie s’est véritablement développée avec les concepts
permettant la distinction des gerbes électromagnétiques et hadroniques, ainsi que
I'utilisation des premiéres simulations informatiques. La technique d’imagerie, proposée
notamment par A. M. Hillas en 1985 [29] est basée sur 'utilisation de nombreux PMTs afin
d’enregistrer 'image d’"une gerbe Tcherenkov avec une résolution angulaire plus fine que
sa taille. Ces PMTs en réseau forment ce qui est appelé la caméra Tcherenkov, placée dans
le plan focal d'une surface réflectrice. Un tel dispositif constitue un télescope Tcherenkov.
La caméra regoit ainsi l'image angulaire de la gerbe en lumiere Tcherenkov et reflete
son développement longitudinal depuis la perspective d’observation. Le principe de
I'imagerie Tcherenkov est illustré sur la Fig. La morphologie de I'image est ensuite
utilisée pour identifier la nature de la gerbe et les propriétés du photon -y incident. Ces
techniques d’identification et de reconstruction des gerbes seront abordées plus en détail
dans le chapitre suivant dans le cas de H.E.S.S.
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FIGURE 1.11 — [llustration de I'évolution historique du nombre de sources découvertes en astronomie 7y et
des expériences qui y ont été associées. Le régime des trés hautes énergies en est la branche la plus jeune
(en rouge). Le dernier point correspondant a CTA est une prédiction aprés deux années de prises de données
avec le réseau complet. Figure tirée de [31]].

La technique d’imagerie et les progres de l'instrumentation menérent a la découverte
en 1989 par le télescope Whipple de la premiere source ¢ a trés haute énergie : la
nébuleuse du Crabe [30]. L’astronomie <y de tres haute énergie prit son essor a la suite
de ce premier succés avec d’autres expériences pionnieres telles que HEGRA, CAT ou
CANGAROQO. Dans les années 2000 et avec des expériences telles [H.E.S.S|[MAGIC] et
les progres ont été considérables grace notamment & 1'utilisation de caméras
trés finement pixellisées a 1'électronique rapide, a 1'utilisation de plusieurs télescopes
permettant une vision stéréoscopique des gerbes, ainsi qu’a 'abaissement du seuil en
énergie a ~ 100 GeV. Des dizaines de sources ont été découvertes (Fig.[L.1I). Au début de
I'année 2017 le nombre de sources de rayons 7y de tres haute énergie découvertes est de
181 La Fig. en présente la carte du ciel, en coordonnées équatoriales.

iv. http ://tevcat2.uchicago.edu/
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FIGURE 1.12 — Carte du ciel en coordonnées équatoriales montrant la distribution et la nature des 181
sources découvertes en astronomie <y de tres haute énergie au début de 'année 2017. Pour les sources ex-
tragalactiques : les points rouges représentent des noyaux actifs de galaxies, les points oranges des galaxies
a sursaut d’étoiles. Le plan galactique se distingue aisément avec une grande concentration de sources : en
vert les vestiges de supernovee, en violet les nébuleuses i vent de pulsar, en jaune les systémes binaires. Les
symboles gris représentent des sources dont la nature est débattue, associées aux régions denses du plan
galactique. Figure réalisée a partir des outils disponibles sur tevcat2. uchicago. edu,

Le succes de l'astronomie 7y a travers la technique d’imagerie Tcherenkov at-

mosphérique ne se réduit pas au nombre de sources découvertes : il tient aussi en la
caractérisation précise de leurs propriétés spectrales, temporelles ou encore morpho-
logiques pour des sources galactiques comme les vestiges de supernove (e.g. [32]). En
plus de I'étude astrophysique des différentes sources, I'imagerie Tcherenkov a permis la
découverte d'une émission diffuse de trés haute énergie en provenance du plan galac-
tique (e.g. [33]), et permet également un programme varié de physique des astroparticules
comme par exemple la recherche indirecte de matiére noire (e.g. [34]).
La discipline désormais mature a un futur prometteur devant elle avec la construction
prochaine du réseau CTA, qui avec plusieurs dizaines de télescopes de dimensions
différentes, permettra un gain de sensibilité de 'ordre d’un facteur 10. Si la technique
d’imagerie Tcherenkov domine 1’astronomie y de tres haute énergie, il faut également
évoquer les détecteurs de particules qui, malgré des capacités de séparation des gerbes
électromagnétiques et hadroniques plus réduites et un seuil en énergie plus élevé, ne
sont pas limités par la lumiere de jour et possedent un champ de vue panoramique.
Ces expériences telles Milagro, HAWC et LHAASO sont complémentaires aux imageurs
Tcherenkov.
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Chapitre 2

L’expérience H.E.S.S.
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H.E.S.S. (pour High Energy Stereoscopic System) est un réseau de cinqg télescopes
Tcherenkov dédié a ’observation des photons 7y d’énergie supérieure a quelques dizaines
de GeV. L'expérience est située en Namibie, sur le haut plateau des Monts Khomas a envi-
ron 1800 m d’altitude (23°16"18” S, 16° 30°00” E). Le site a notamment été choisi en raison
de son isolement : loin de toute agglomération le ciel nocturne y est exempt de pollution
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lumineuse. De plus, le climat semi-désertique garantit un ciel dégagé et une faible humi-
dité la majeure partie de I’année. L'altitude de 1800 m permet de se rapprocher du maxi-
mum de développement des gerbes et de réduire 1’absorption de la lumiére Tcherenkov.
Le choix de la latitude australe du site, proche du tropique du Capricorne, a été notam-
ment motivé par la possibilité d’observer le plan galactique dans des conditions optimales
d’angle zénithal. Apres de nombreux succes depuis sa mise en opération en 2003 dans une
phase avec quatre télescopes identiques, H.E.S.S. est devenu en 2012 le premier réseau de
télescopes Tcherenkov hybride au monde avec I'ajout d’un tres grand télescope central.
Cette expérience est le fruit d"une collaboration internationale regroupant 12 paysﬂ

2.1 Réseau d’'imageurs Chenrenkov

FIGURE 2.1 — Photographie du réseau hybride de télescopes Tcherenkov H.E.S.S.—II. (crédits : collaboration
H.E.S.S.). En journée les télescopes sont dirigés vers le sud afin d’éviter toute réfection directe de lumiere
solaire. De droite a gauche les télescopes sont CT1, CT2, CT5 (au centre), CT3 et CT4. Au premier plan se
situe le batiment abritant la salle de controle et la ferme de calcul.

2.1.1 Télescopes

La premieére phase de H.E.S.S. est pleinement opérationnelle depuis la fin de 'année
2003. Dans cette configuration, appelée H.E.S.S.-1, quatre télescopes de conception iden-
tique (nommés CT1-4, pour "Cherenkov Telescope n° ”) sont disposés aux sommets d"un

i. www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/pages/collaboration/institutions/
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carré de 120 m de c6té dont les diagonales sont orientées suivant les axes Nord-Sud et Est-
Ouest. Cette disposition a été choisie afin d’optimiser la reconstruction stéréoscopique et
de permettre un seuil en énergie ~100 GeV. Chacun de ces quatre télescopes totalise une
surface réflectrice de 108 m?. Leur monture est alt-azimutale avec un réflecteur de type
Davies-Cotton [35] : les 382 miroirs sphériques d'un diametre de 60 cm et d'une distance
focale de 15 m sont placés sur une calotte sphérique dont le rayon correspond a la distance
focale des facettes. Cette configuration réduit les aberrations géométriques mais provoque
un léger asynchronisme lors de la réception des photons dans le plan focal entre le centre
et les bords de la calotte réflectrice. La moyenne quadratique de cette dispersion tempo-
relle est de ~ 1.4 ns [36].

La seconde phase de l'expérience, H.E.S.S.-II, opérationnelle depuis 2012, a consisté en
I'ajout d’un cinquiéme grand télescope au centre de réseau afin notamment de baisser le
seuil en énergie de 'expérience tout en augmentant sa capacité générale de réjection de
fond. Ce télescope géant (CT5) totalise une surface réflectrice de 614 m?. Cette surface est
supportée par un réflecteur parabolique de 32.6 m sur 24.3 m sur lequel sont disposées
875 facettes hexagonales d"une envergure de 90 cm et d'une distance focale de 36 m. La
géométrie parabolique n’induit pas d’asynchronisme de réception des photons dans le
plan focal. Cette monture a donc été préférée a une monture Davies-Cotton qui aurait in-
duit une dispersion temporelle importante pour de telles dimensions. CT5 reste en 2017
le plus grand télescope Tcherenkov jamais construit, et également le plus grand télescope
a miroirs optiques Malgré un poids total de 580 tonnes, une motorisation puissante per-
met a CT5 d’atteindre une vitesse de rotation de 100° par minute [37] particulierement
appropriée pour des repointages rapides dans le cadre de la recherche de sources transi-
toires.

Les facettes des miroirs sont équipées d"un support motorisé qui permet leur bon aligne-
ment en faisant coincider les images réfléchies individuellement en une seule. La fonc-
tion d’étalement du point (appelée par la suite [PSF) est alors contenue dans un rayon
inférieur a 0.1° [38]]. Tous les télescopes sont équipés d'un systeme de guidage permet-
tant une précision de ’ordre de la seconde d’arc. La direction pointée effective est ensuite
controlée via des acquisitions spécifiques qui seront détaillées au Chap.

2.1.2 Cameéras

La lumiére arrivant sur la surface réflectrice de chaque télescope est focalisée sur une
caméra située dans le plan focal. Cette caméra doit permettre d’enregistrer I'image en
lumiere Tcherenkov d’une gerbe atmosphérique. Les caméras de H.E.S.S. sont finement
pixellisées afin de résoudre les détails d"une gerbe pour une reconstruction optimale des
parametres du rayon v initial.

Les caméras des quatre premiers télescopes (CT1-4) sont constituées d’un réseau hexago-

ii. Il sera détroné par le télescope E-ELT observant dans le domaine visible
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nal de 960 tubes photomultiplicateurs . La photo-cathode d"un PMT convertit les
photons incidents en électrons (appelés photo-électrons) dont le nombre est multiplié par
plusieurs dynodes afin d’obtenir un courant mesurable en sortie. Le gain d'un PMT est
défini comme le nombre d’électrons récupérés pour un photo-électron a la photo-cathode.
Le gain nominal des PMTs de H.E.S.S. est de 2 x 10°. Une voie d’amplification de haut
gain permet de résoudre le photo-électron unique. Une voie de bas gain (dont le gain
est 13.5 fois moindre) est également présente afin d’étendre la gamme dynamique de
I'instrument jusqu’a des charges de ~2000 photo-électrons.

Chacun de ces PMTs correspond a un pixel de I'image sur la caméra et possede un champ
de vue sur le ciel de 0.16°, les caméras de CT1-4 ayant un champ de vue total de 5° de
diametre [36]. La caméra de CT5 est elle constituée de 2048 PMTs couvrant chacun 0.067°
sur le ciel, pour un champ de vue total de 3.2° de diametre [39]. Tous les PMTs sont
équipés de cones de Winston qui permettent de concentrer la lumiére, de combler les
surfaces inutilisées entre les PMTs, et de réduire le bruit de fond de lumiére ambiante.
Les PMTs sont groupés par 16 dans des unités appelées “tiroirs” gérant 1’alimentation en
haute tension et le controle de 1’électronique.

L’arrivée au sol de la lumiére Tcherenkov issue d'une gerbe atmosphérique est un
évenement tres bref, de I'ordre de 5 ns pour une gerbe peu inclinée, comme illustré par
la largeur du front d’onde sur la Fig. Les caméras sont équipées d'une électronique
rapide embarquée car la prise de décision pour I'enregistrement d'un événement doit étre
rapide et la fenétre temporelle d’intégration du signal doit se rapprocher au maximum de
la durée du passage du front de lumiere Tcherenkov. Pour un temps d’intégration plus
long le signal est noyé dans les fluctuations du bruit de fond de ciel, voir Fig. Dans
H.E.S.S. cette fenétre d’intégration est de 16 ns.

&

100 ps 1 10 ns

FIGURE 2.2 — Images simulées d'un évenement -y dans une caméra de type H.E.S5.5.—I1, obtenues en
considérant différentes durées d’intégration du signal : de gauche a droite 100 us, 1 us et 10 ns. L'échelle de
couleur traduit l'intensité lumineuse regue par pixel (K. Bernlohr).

iii. Modele : Photonis XP2960, sensibilité maximale a 420 nm.
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2.1.3 Systeéme de déclenchement

H.E.S.S. fonctionne en mode déclenché, i.e. les informations ne sont enregistrées que

lorsque des conditions spécifiques de luminosité et de corrélations sont réunies dans les
caméras des télescopes. L'optimisation de la stratégie de déclenchement de H.E.S.S. est
détaillée dans [40]. Le déclenchement d"une caméra a lieu si dans un secteur de 64 pixels
contigus, trois pixels dépassent un seuil d’intensité de 4 photo-électrons dans une fenétre
de 1.3 ns. Le signal —dont seules les 128 derniéres nanosecondes sont mises en mémoire
tampon (256 ns pour CT5)- est alors intégré sur 16 ns a partir du temps d’origine du
déclenchement. La charge récupérée depuis les mémoires analogiques est numérisée en
coups d’ADC (pour ”Analog to Digital Converter”). A ce déclenchement local (caméras
individuelles) s’ajoute un niveau de déclenchement central : un déclenchement en coinci-
dence avec la caméra d’un autre télescope dans une fenétre de 80 ns entraine le trans-
fert des données au systéeme central. Le déclenchement fortuit di a des muons isolés est
ainsi réduit de fagon importante. Pour H.E.S.S.-], le taux de déclenchement d"une caméra
unique est 2 1 kHz. Il est réduit a ~ 200-400 Hz pour le réseau global [40]. L'absence de
coincidence avec au moins un autre télescope provoque l’arrét de la numérisation du si-
gnal dans la caméra déclenchée et la prise de données reprend. Pour les caméras initiales
de H.E.S.S.-I la procédure de lecture et d’enregistrement dure environ 450 us. Durant ce
temps mort la caméra n’est plus disponible pour 'observation.
Dans le cas de H.E.S.S.~II, CT5 a la possibilité de déclencher seul le systeme central. En ef-
fet, sa surface effective lui permettant d’opérer plus bas en énergie, la condition de coinci-
dence avec CT1-4 est un facteur limitant du seuil en énergie. CT5 peut donc opérer dans
un mode monoscopique, ou mode Mono. Ce mode dédié aux plus basses énergies souffre
d’un taux de déclenchement tres élevé (plusieurs kHz). Un algorithme de déclenchement
de niveau 2 basé sur des considérations de regroupement et de morphologie des pixels
touchés a été développé pour CT5 afin de réduire le flux de données [41]. Le flux de rayons
cosmiques étant inversement proportionnel a une puissance positive de I'énergie, les taux
de déclenchement sont plus élevés pour CT5. L'électronique de sa caméra a été congue
pour un temps mort trés réduit d’environ 15 us. Une modernisation de 1'électronique des
caméras de CT1-4 a été effectuée en 2016 afin de réduire le temps mort de ces caméras
initiales a une valeur comparable a celui de CT5 [42], visant a I'amélioration des perfor-
mances en stéréoscopie a 5 télescopes.

2.1.4 Prise de données

Pour une détection optimale des gerbes atmosphériques et afin d’éviter un taux de
déclenchement excessif sur des évenements fortuits, les prises de données ne sont ef-
fectuées qu’en 'absence de couverture nuageuse et lorsque le niveau de bruit de fond
de ciel est suffisamment faible. Les observations ont donc lieu de nuit, lorsque le soleil est
situé a un angle d’au moins 18° sous ’horizon, et que la lune est également sous I’horizon.
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I en résulte un total d’environ 1000 heures d’observation par an. Les quelques nuits au-
tour de la pleine lune ou1 la prise de données est impossible définissent la transition entre
les périodes d’observations. Chaque période, deux a trois membres de la collaboration
H.E.S.S. se relaient sur site afin d’assurer le bon déroulement des observations.

Les prises de données sont séquencées en “runs” d’'une durée nominale de 28 minutes afin
de limiter le volume des données et de garder des conditions d’observations relativement
homogenes au sein d'un méme run. Le programme d’observation est établi a I'avance sur
la base des propositions faites par les membres de la collaboration. Il peut néanmoins étre
modifié en fonction d’opportunités immédiates, par exemple lors d’alertes concernant
des phénomenes transitoires vus par d’autres instruments. Des runs de calibrations sont
également pris au cours de chaque période, puisqu'une calibration réguliére est nécessaire
a I'exploitation des données.

2.2 Calibration

En sortie des caméras le signal est enregistré en coups d{AD(| i.e. en terme de charge
recue par chaque pixel, convertie depuis les mémoires analogiques. Ces données brutes
sont dépendantes de nombreux parametres instrumentaux comme la réflectivité des mi-
roirs, la réponse des PMTs et 1’électronique de la caméra. Ces parametres sont fonction
du temps et n’influent pas nécessairement de maniére homogene sur tous les pixels. En
plus d"une simulation de la réponse de I'instrument, des mesures dédiées sont prises afin
de pouvoir convertir les coups d’ADC en nombre de photo-électrons puis en nombre
de photons Tcherenkov. Ces procédures de calibration sont détaillées dans [43] [44] et
seuls quelques aspects sont esquissés ici. Dans H.E.S.S. les données sont soumises a deux
chaines de calibration indépendantes, permettant une validation croisée des résultats ob-
tenus.

2.2.1 Piédestal

Le piédestal d'un pixel est défini comme le nombre moyen de coups d{ADC] en 1'ab-
sence de tout signal. La détermination précise des piédestaux est essentielle puisque le
signal Tcherenkov est déterminé en référence a cette ligne de base. Des runs dédiés sont
pris avec le capot de la caméra fermé afin de déterminer le piédestal électronique en 1’ab-
sence de lumiere ambiante. La largeur du piédestal est une mesure du bruit électronique
dans la caméra (typiquement 15 coups d en haut-gain). La position et la largeur des
piédestaux sont fonction de nombreux parametres instrumentaux comme la température
ou la lumiere ambiante. Ces valeurs sont ainsi déterminées au cours des runs d’observa-
tions en utilisant la distribution en coups dfADC| pour les pixels non touchés par une
image de gerbe atmosphérique, et mises a jour toutes les 2 min [45]. Plus de détails sur
l'influence du bruit de fond de ciel sont donnés au Chap.loti une méthode utilisant
les piédestaux pour une vérification de la direction pointée est présentée.
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2.2. Calibration

2.2.2 Gain

La détermination du gain se fait a travers la détection du photo-électron unique en
voie de haut-gain. Cette mesure est I’étalon permettant la conversion du signal électrique
(coups d’ADC) au nombre de photo-électrons. Elle est effectuée lors de runs dédiés durant
lesquels une diode électroluminescente pulsée spécialement calibrée afin de délivrer en
moyenne un photo-électron illumine la caméra. L’ajustement de la distribution en coups
d’ADC obtenue permet d’identifier 1’écart entre le photo-électron unique et le piédestal,

voir Fig. @
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FIGURE 2.3 — Distribution en coups d’ADC dans la voie de haut-gain pour un run de calibration du photo-
électron unique pour une caméra de type H.E.S.S.—I. Le pic de plus basse charge correspond au piédestal, le
second pic correspond au photo-électron unique, résolu a 80 coups d’ADC du piédestal, tiré de [43]].

Le gain dans la voie de bas gain est déterminé indirectement a partir des piédestaux
en comparant la charge des évenements dans les deux voies dans le régime de réponse
linéaire.

2.2.3 Efficacité de collection

La conversion du nombre de photo-électrons en nombre de photons Tcherenkov
dépend de toute la chaine de transmission de lumiére depuis la transparence de
I'atmosphere jusqu’aux cones de Winston et a l'efficacité quantique des PMTs. C’est
pourquoi, en plus de la calibration de la caméra proprement dite, une calibration de
l'efficacité de collection de lumiere (ou efficacité optique) du systeme est nécessaire.
L'efficacité relative de chaque pixel est mesurée lors de runs spécifiques dits de ’flat-
fielding” ot une source de lumiere éclaire de maniere homogene toute la surface de la
caméra. Ceci permet la prise en compte des inhomogénéités de collection de lumiere
entre les pixels. L'efficacité absolue du systéme est obtenue a partir des signaux de muons
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Chapitre 2. L'expérience H.E.S.S.

isolés passant a proximité des télescopes [46]. En effet, lorsqu'un muon traverse un
télescope, son cone Tcherenkov se traduit dans le plan focal de la caméra par une image
en forme d’anneau, voir FigR.4(b)] La quantité de lumiére recue est ensuite ajustée par
un modele de formation d’images des anneaux dans les caméras dont un parametre libre
est 1'efficacité de collection du systeme. Les cing télescopes présentent des variations
corrélées d’efficacité de collection liées aux variations de transparence de 1’atmosphere,
mais également une dégradation progressive au cours du temps du fait de la baisse de
réflectivité des miroirs. Cette efficacité optique est cruciale dans la détermination des
fonctions de réponse de 'instrument utilisées pour la reconstruction spectrale qui sera
présentée plus loin.

2.3 Reconstruction

L'étape de calibration permet de connaitre le nombre de photons Tcherenkov associés
a chaque événement ayant déclenché I'acquisition. L'étape de reconstruction doit ensuite
permettre :

e d’identifier la nature de la particule ayant initié la gerbe en rejetant les évenements
issus de hadrons ou muons et en sélectionnant les évenements issus de photons 7y

e de reconstruire les propriétés du -y incident telles que sa direction d’arrivée et son
énergie

Les techniques de reconstruction sont basées sur la morphologie des images, liée a la phy-
sique des gerbes atmosphériques introduite au Chap. (1| La fine pixellisation des caméras
de H.E.S.S. permet une discrimination optimale entre des événements issus de protons

Fig[2.4(a), de muons Fig[2.4(b) ou de photons Fig[2.4(c)|.
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FIGURE 2.4 — Images simulées dans une caméra de type H.E.S.S.—I pour différentes particules incidentes,
de gauche a droite proton, muon, et photon vy . (K. Bernlohr)
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2.3. Reconstruction

2.3.1 Meéthode de Hillas

La méthode de Hillas, ou méthode des moments réduits est la méthode historique
d’analyse d’image Tcherenkov des gerbes. L'image de la gerbe dans la caméra est
assimilée a une ellipse dont la distribution d’intensité transverse et longitudinale est
gaussienne. Un nettoyage des images est nécessaire pour ne conserver que les pixels
concernés par la gerbe. L'image nettoyée est ensuite ajustée par une ellipse dont les

moments géométriques de 'image sont extraits, voir Fig[2.5(a)|:

e Longueur (L) et largeur (w) des axes de I'ellipse
e Charge totale contenue dans l'ellipse
e Distance nominale entre le centre de la caméra et le barycentre de I'image (d)

e Angle azimutal ¢ entre ’axe reliant le centre de la caméra et le barycentre de 'ellipse,
par rapport a un axe référence de la caméra

e Angle d’orientation « entre 1’axe principal de 1’ellipse et ’axe reliant le centre de la
caméra au barycentre de l’ellipse

Des moments d’ordres supérieurs peuvent étre considérés afin de prendre en compte des
asymétries de I'image.

Ces parametres dits de Hillas permettent de reconstruire la direction et I’énergie de
la particule incidente. La discrimination entre photons et hadrons est basée sur le fait
que les gerbes hadroniques ont une largeur d’ellipse plus importante que les gerbes
électromagnétiques ainsi qu’une distribution plus étalée et irréguliere. Les observations
en stéréoscopie permettent de reconstruire précisément la direction de la source a partir
de l'intersection des grands axes des ellipses dans le champ de vue, voir Fig.
Projetée au sol cette intersection des axes permet de reconstruire le parametre d’impact
de la gerbe. L'énergie est déterminée par comparaison avec des images simulées en
tenant compte de la charge contenue dans l'ellipse et du parametre d’impact reconstruit.

2.3.2 Modele semi-analytique

La méthode de reconstruction par modele semi-analytique, également appelée ana-
lyse Model, est basée sur la comparaison de 'image observée dans la caméra en termes
d’intensité du signal requ dans chaque pixel a des images générées en utilisant un modele
semi-analytique de développement des gerbes [48]]. C’est la méthode treés majoritairement
utilisée pour les analyses réalisées au cours de cette these.

Des simulations Monte-Carlo de gerbes atmosphériques sont ajustées afin d’obtenir
une paramétrisation analytique de parameétres tels que le nombre de particules dans la
gerbe en fonction de la profondeur atmosphérique, leur spectre en énergie ainsi que leurs
distributions spatiales. La réponse du détecteur est également prise en compte a travers
des simulations Monte-Carlo. Le modéle prédit ainsi la quantité de lumiére Tcherenkov
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8

(@) (b)

FIGURE 2.5 - Schéma illustrant les parametres de Hillas, tiré de [47]. [2.5(b)| Illustration de la recons-
truction stéréoscopique a quatre télescopes : les images obtenues dans les quatre caméras sont superposées
dans un plan. (K. Bernlohr)

atteignant chaque pixel dans les caméras pour un photon 7 incident simulé a différentes
valeurs d’énergie primaire, d’angle zénithal, de parametre d’impact, et de profondeur at-
mosphérique de premiere interaction. Une procédure d’optimisation permet ensuite de
reconstruire 1’énergie, la profondeur d’interaction, la direction (2 parameétres) et le pa-
rametre d'impact (2 parametres) les plus probables du photon < observé. Cette procédure
d’ajustement a 6 parametres est basée sur la maximisation de la fonction de vraisemblance
sommée sur tous les pixels :

InL= Y —2InP(si|ui,0p, 0y), (2.1)

pixel i

ot P;(s|pi, 0p,0) est la probabilité d’observer dans un pixel i un signal s; pour une
intensité prédite par le modele y;, une largeur du piédestal 0}, et une largeur du pic du
photo-électron unique o,. Cette probabilité conditionnelle s’exprime comme la convolu-
tion de la distribution de Poisson associée a 1’observation de n photo-électrons avec la

résolution de PMT prise comme une distribution gaussienne de de largeur , /o7 + no? :

n,— _ 2
Bi(slp,0,0) = ¥ —— L exp <—&> (2.2)

ity [270(02 + no?) 2(of + no3)

La qualité de 1’ajustement au modele permettant la discrimination entre les gerbes
initiées par des hadrons et celles initiées par des photons est quantifiée par une variable
discriminante G définie comme la différence normalisée entre la fonction de vraisem-
blance obtenue InL(s;|y;) et sa valeur attendue (InL)|,, en considérant différentes
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FIGURE 2.6 — Distribution de la variable Shower Goodness pour des évenements en provenance du blazar
PKS 2155-304 (en bleu), des événements simulés (en rouge) et des évenements de fond (en gris). Figure tirée
de [48]. Une coupure a 0.6 permet de rejeter plus de 90 % des évenements de fond.

réalisations du modéle :
_ InL(si[ui) — (In L)y,

G
2I\Iclof

(2.3)

ot Ny,s correspond au nombre de degrés de libertés lors de l'ajustement (nombre de
pixels considérés - 6).

Pour les pixels concernés par le coeur de gerbe, G définit la variable Shower Goodness
dont le pouvoir discriminant est illustré sur la Fig. Cette variable est en pratique
moyennée sur les télescopes participant afin d’obtenir la variable Mean Scaled Shower
Goodness qui permet une discrimination optimale, en exploitant au mieux la stéréoscopie.
En plus de cette variable discriminante principale qu’est Shower Goodness d’autres
coupures sur les évenements sont appliquées telles qu'un seuil sur l'intensité en photo-
électrons de I'image par caméra (typiquement 60), une limite sur la distance du cceur de
la gerbe au centre de la caméra (2° ), la distance angulaire a la source élevée au carré 62,
ou la profondeur de premiére interaction reconstruite.

Différents profils de reconstruction peuvent étre appliqués, consistant en des valeurs
différentes des coupures de sélection, allant des plus dures (Hard cuts) aux plus laches
(Loose cuts). Le choix des coupures est fonction de la source observée et des condi-
tions dans lesquelles les observations ont été réalisées : si pour une source ponctuelle
dans des conditions de bruit de fond de ciel faible des coupures laches sont permises,
dans le cas d"une source dans un environnement plus complexe des coupures plus dures
sont de mise afin d’éviter une contamination trop importante par des événements de fond.
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Chapitre 2. L'expérience H.E.S.S.

La méthode Model, plus sensible que la méthode de Hillas, permet pour une ana-
lyse stéréoscopique de type H.E.S.S.-I une résolution angulaire inférieure a 0.1° et une
résolution en énergie de ’ordre de 8% a 12% pour des conditions d’observations usuelles,
comme illustré sur la Fig. Le biais en énergie est de I'ordre de quelques pourcents.
Ce biais correspond a 1’écart entre la moyenne de la distribution en énergie reconstruite
et 'énergie vraie injectée dans la simulation. La résolution en énergie est I’écart-type de
cette distribution.
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FIGURE 2.7 — Performances en termes de résolution en énergie (4 gauche), biais en énergie (encart i gauche)
et résolution angulaire (a droite) de la reconstruction stéréoscopique Model pour un jeu de coupures stan-
dards (en rouge), comparées a la méthode de Hillas (en bleu). Figures tirées de [48].

La méthode Model a été adaptée pour H.E.S.S.-II [49]. CT5 ayant la possibilité de
déclencher seul le systéme central, plusieurs reconstructions sont désormais possibles :
une reconstruction monoscopique avec CT5, une reconstruction stéréoscopique hybride
lorsqu’au moins un télescope parmi CT1-4 est impliqué au méme titre que CT5, et une
reconstruction de type H.E.S.S.-I lorsqu’au moins deux télescopes parmi CT1-4 ont
déclenché. L'utilisation croisée de ces différentes reconstructions est ainsi possible pour
un méme lot de données oui les cinqg télescopes sont impliqués. Lors de 1’analyse il est
ensuite possible de combiner ces différents modes de reconstructions comme illustré sur

la Fig.

2.3.3 Autres méthodes

D’autres méthodes de reconstruction ont été développées au sein de la collaboration
H.E.S.S. offrant des alternatives comparables en sensibilité a la méthode Model. La diver-
sité des méthodes et leur capacité a produire des résultats compatibles est un gage de
robustesse pour les études de physique associées.
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FIGURE 2.8 — Schéma des différents modes de reconstruction et d’analyse possibles avec H.E.S.S.~II pour
un évenement ayant déclenché trois caméras. Une caméra grise symbolise une caméra non-déclenchée. Une
caméra verte symbolise une caméra déclenchée. Une caméra rouge symbolise une caméra déclenchée mais
ignorée a la reconstruction.

Model 3D

Les images observées dans les caméras sont comparées a la projection d'un modele
de gerbes en trois dimensions. Une ellipsoide tridimensionnelle est associée a la gerbe
atmosphérique en considérant une distribution gaussienne de lintensité lumineuse.
Une méthode de maximum de vraisemblance est ensuite utilisée pour déterminer les
parameétres du modeéle tridimensionnel ajustant 1’événement [50].

Analyses multivariées

Des méthodes de classification des évenements utilisant des méthodes d’analyse mul-
tivariée ont été développées au sein de H.E.S.S. [51] [52]. Une série de criteres successifs
arrangés en arbres de décisions permet de quantifier la probabilité d’appartenance d'un
évenement aux catégories de signal et de fond. Ces méthodes sont robustes vis-a-vis des
fluctuations du bruit de fond de ciel.

ImPACT

La technique de reconstruction et d’analyse ImPACT (pour Image Pixel-wise fit for At-
mospheric Icherenkov Telescopes), développée dans [53], est basée sur la comparaison entre
le signal observé dans chaque pixel et le signal attendu, directement obtenu a partir de
simulations Monte-Carlo (et non pas par le biais d'un modele semi-analytique comme
dans le cas de 1’analyse Model). La classification des événements est elle basée sur une
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Chapitre 2. L'expérience H.E.S.S.

discrimination multivariée utilisant des arbres de décision. Cette approche récente dont
les performances sont comparables a la technique Model a été utilisée comme méthode
complémentaire et de vérification croisée au cours de cette these.

24 Analyse

Apres I'étape de reconstruction des évenements individuels, I'étape d’analyse est 1’ap-

proche globale d’extraction et de caractérisation du signal observé. Pour cela, une esti-
mation précise du bruit de fond résiduel est nécessaire. En I'absence de faisceau de ca-
libration ce fond est estimé depuis les données a travers un traitement statistique des
évenements. Une fois le signal correctement extrait en combinant des données prises
dans des conditions observationnelles différentes, les étapes d’analyse de plus haut ni-
veau consistent en I'obtention du spectre en énergie du signal, de son évolution tempo-
relle a travers une courbe de lumiére, ou encore de sa distribution spatiale dans le cas de
sources proches.
Ces étapes nécessitent la connaissance de 1’acceptance du détecteur qui traduit la probabi-
lité qu'un photon 7y déclenche 'acquisition et passe les coupures de sélection. L’acceptance
dépend de I'énergie du photon incident, de I'efficacité optique du systéme, de la position
observée dans le champ de vue et des conditions de pointé (angle zénithal et azimutal).
Ces courbes d’acceptances sont générées a partir de simulations.

2.4.1 Soustraction de fond

Les techniques de reconstruction fournissent des parametres discriminants qui per-
mettent de classifier les évenements mais ces méthodes ne permettent pas de supprimer
la totalité des évenements de fond. Un fond résiduel persiste, il peut provenir d’une
émission 7 diffuse, de gerbes électromagnétiques initiées par des électrons/positrons
(quasiment indissociables des gerbes initiées par des photons <y ), ou encore de sous-
composantes électromagnétiques d'une gerbe hadronique. Un traitement statistique
global des événements permet alors de prendre en compte ce fond résiduel : une région
d’intérét (région ON) o le signal est recherché est définie sur le ciel en prenant en compte
la résolution angulaire. Typiquement, pour la recherche de signal provenant d"une source
ponctuelle une région circulaire d’environ 0.1° de rayon est définie autour de la source.
Le fond résiduel dans la région d’intérét est estimé a partir d’'une ou plusieurs régions
de contrdle (régions OFF) dans lesquelles aucun signal n’est supposé étre présent. Ces
régions de contrdle sont choisies de fagon a ce que l'acceptance y soit similaire a celle
de la région d’intérét. En premiere approximation, 1’acceptance est radiale par rapport
au centre de la caméra. C’est pourquoi les observations sont effectuées en wobble, mode
d’observation ot la source est délibérément pointée avec un écart angulaire —typiquement
0.5 ° — par rapport au centre de la caméra [54]. Afin de limiter le biais d(i a des effets
non-radiaux de I'acceptance, ces écarts de pointé sont pris dans des directions différentes
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FIGURE 2.9 — Cartes en nombre d’évenements illustrant l'estimation du fond a partir d’observations ef-
fectuées en wobble sur la source extragalactique PKS 2155—304. Deux directions observées décalées en
déclinaison de = 0.5° sont représentées en jaune. A gauche, la méthode utilisée est celle de I'anneau com-
plet. A droite la méthode est celle des régions OFF multiples. Figure tirée de [55].

en déclinaison et ascension droite au fil des runs.

Différentes géométries sont ensuite possibles pour définir les régions OFFE. Dans la
méthode en anneau complet (Ring Background Fig. gauche) une région en forme d’an-
neau centrée sur la position de la région ON est définie. Dans la méthode en régions OFF
multiples (Multiple Off Background Fig. droite) plusieurs zones circulaires réparties
sur un cercle dont le rayon est égal a I'écart entre la région ON et la direction pointée.
C’est cette méthode qui est notamment utilisée pour la reconstruction spectrale de par
le décalage identique de chaque région vis-a-vis du centre de la caméra : les conditions
d’acceptance et leur dépendance en énergie y sont a priori identiques.

2.4.2 Extraction du signal

L’extraction du signal est basée sur la comparaison du nombre d’événements dans la
région d’intérét (Non évenements) avec une région de contrdle supposée ne contenir que
des évenements de fond ( Nogr événements). La surface couverte sur le ciel est différente
entre la région ON et les régions OFF, et la réponse instrumentale peut étre différente
selon les régions. Un facteur de correction a est donc appliqué pour renormaliser Nogr
au nombre d’événements de fond résiduels attendus dans la région ON. L'exces de si-
gnal correspond alors a Non — a Nogg. Suivant I'approche de Li & Ma [56]] I’estimation du
caractere significatif d"un exces a pour expression

c=v—2InA, (2.4)

ou A est le rapport de vraisemblance entre 1'hypothese sous laquelle Non ne provient
que d’évenements de fond (hypothése nulle) et I'hypothese sous laquelle Noy résulte de
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FIGURE 2.10 — Exemple de résultat d’analyse pour la source 1ES 0347-121. Distribution des
évenements en fonction du carré de la distance angulaire a la source : au dessus du fond résiduel un exces
d’événements significatif est observé en direction de la source. La région d’intérét considérée ici a un rayon
de +/0.0125° . Distribution spatiale en significativité. On peut vérifier la nature gaussienne de la
distribution de fond sur la partie droite de la figure.

la somme d’événements de fond et de signal. En considérant une loi de Poisson pour la
distribution des évenements, le rapport de vraisemblance s’écrit

)\:[ o <NON+NOFF>]NONX[ 1 <NON+NOFF>:|NOFF 25)
1+a Non 1+« NoOFF ! ’

et 0 suit alors approximativement une loi normale centrée.

L'analyse permet ainsi de déterminer la distribution spatiale de significativité dans le
champ de vue, et donc la valeur de significativité accumulée dans la région ON, comme
illustré sur ’exemple de la Fig.

2.4.3 Spectres en énergie et courbes de lumiére

La reconstruction du spectre en énergie d une source est un produit final important de
’analyse, indicateur des mécanismes d’émission et des phénoménes de propagation qui
seront traités dans la deuxieme partie de cette these.

Les évenements sont reconstruits avec une énergie qui est affectée par la résolution li-
mitée et le biais non-nul de I'instrument, voir Fig. La distribution des événements en
énergie reconstruite ne constitue donc pas une mesure du spectre observé. Pour remonter
au spectre physique ”vrai” une procédure tenant compte de la réponse instrumentale est
nécessaire.

La procédure la plus couramment utilisée dans H.E.S.S. est appelée forward folding et re-
pose sur '’hypothese d'une paramétrisation préétablie du spectre de la source. Les pa-
ramétrisations usuelles des spectres 7y de tres haute énergie sont :
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la loi de puissance courbée (ou parabole logarithmique) : ¢ = ¢ (E—O)

—u
e la loi de puissance avec coupure exponentielle : ¢ = ¢ <E£0) x e E/Eau,

ol ¢ est la normalisation du flux, Ej est I'énergie de référence du spectre, a est I'indice
spectral, B I'indice de courbure, et E;; I'énergie de coupure.

Les parametres spectraux ajustant la distribution des événements en énergie recons-
truite sont déterminés en convoluant la forme théorique par les fonctions de réponse
de l'instrument. En pratique, une procédure de maximum de vraisemblance compare
le nombre de photons prédit par la forme spectrale ajustée avec le nombre de photons
observés dans des bins en énergie reconstruite. Une description précise de cette procédure
peut étre trouvée dans [45]. Une fois 'ajustement terminé, des points expérimentaux
peuvent ensuite étre construits dans différentes bandes (bins) en énergie vraie en utilisant
le rapport du signal observé au signal prédit par la forme spectrale ajustée dans chacun
de ces bins. De tels points ne sont pas le résultat direct de la procédure de forward folding.
Une méthode alternative de reconstruction spectrale permettant d’obtenir des points
expérimentaux indépendamment de toute forme spectrale sera présentée en détails au

Chap.

Le suivi temporel de l'activité d"une source passe par la construction d'une courbe
de lumiére : le flux intégré au-dela d’"une certaine énergie est découpé en intervalles de
temps. L'obtention de la courbe de lumiére repose également sur une hypothese de forme
spectrale, I'ajustement est effectué pour chaque intervalle temporel en laissant la norma-
lisation du spectre libre et en fixant les autres parametres a leur valeur précédemment
ajustée.
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Qualité du pointé et fond de ciel
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Les observations faites par H.E.S.S. sont pointées : les télescopes sont dirigés vers
l’objet a observer a partir de ses coordonnées astronomiques. La précision sur la direction
pointée est cruciale puisqu’elle est la base sur laquelle la direction des rayons <y est
reconstruite. Des erreurs de pointé peuvent introduire des systématiques importantes de
par la dégradation de la résolution angulaire et la perte de signal. Différentes procédures
s’assurent de la bonne direction pointée au cours des observations. Ces aspects sont
brievement présentés dans ce chapitre avant de détailler un travail initié et développé
au cours de cette these permettant de vérifier la qualité du pointé a partir du bruit de
fond ciel dans les caméras associé aux étoiles dans le champ de vue. Cette approche
permet de controler le pointé pris en compte lors de 1’analyse de fagon indépendante aux
procédures standard. Ce travail réalisé au cours de cette thése rentre dans le cadre des
taches auxquelles chaque membre de la collaboration H.E.S.S. est convié dans 1'optique
d’un contrdle optimal des systématiques de 1'instrument.
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3.1 Corrections de pointé

Le systeme de guidage alt-azimutal des télescopes permet une précision de principe
de l'ordre de quelques secondes d’arc Cependant, les déformations mécaniques de la
structure des télescopes peuvent engendrer des déviations significatives de la direction
pointée dans le référentiel de la caméra. Ces déviations dépendent de l'orientation des
télescopes, une calibration spécifique est ainsi nécessaire pour préserver la précision as-
trométrique de H.E.S.S. au fil des observations.

3.1.1 Runs de pointé

La précision de pointé est calibrée a partir de 1’observation d’étoiles brillantes dont

les coordonnées sont connues tres précisément. La lumiere d'une étoile est réfléchie par
les miroirs et I'image de cette étoile se forme sur le capot fermé de la caméra, recouvrant
les PMTs. Cette image est visualisée par un capteur optique CCD situé au centre de la
surface réflectrice appelé LidCCD, comme illustré sur la Fig. (cette procédure est com-
parable a I’alignement des miroirs o1 ’orientation des facettes est ajustée afin de minimi-
ser I’étalement de 'image de 1’étoile). Si le systeme est correctement calibré la position de
cette étoile doit coincider avec le centre de la caméra. Le capot de la caméra est équipé de
LEDs permettant un repérage de son centre a une précision inférieure a 0.1” [57]. L'écart
entre le barycentre de I'image de 1’étoile et le centre de la caméra ensuite est utilisé pour
I"élaboration de corrections de la direction pointée dans le référentiel de la caméra.
Ces acquisitions spécifiques sont appelées runs de pointé. IIs ne nécessitent pas une obscu-
rité totale comme pour I'observation du rayonnement Tcherenkov, ces runs de pointé sont
ainsi généralement effectués en début et en fin de période d’observation lorsque la lune
est au dessus de 1'horizon. Les étoiles pointées sont choisies a partir du catalogue Hip-
parcos de fagon a obtenir une couverture uniforme de la sphére céleste en coordonnées
alt-azimutales.

3.1.2 Modele mécanique

Pour chaque télescope un modele prenant en compte les déformations mécaniques
corrigeant les écarts de pointé est construit a partir des runs de pointé de chaque période
(typiquement 200 directions pointées différentes). Ce modele mécanique, détaillé dans
[58], a notamment pour parametres :

o le désaxage des caméras et leur rotation

e la courbure des mats supportant les caméras, ployant sous l'influence de la gravité
proportionnellement a 'altitude pointée

i 17 ~277x1074°
ii. http://www.cosmos.esa.int/web/hipparcos, précision de 1’ordre de la milliseconde d’arc.
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individual
image of star
camera lid

ccb

camera mirror facet

(a) (b)

FIGURE 3.1 —(3.1(a)|Schéma de la technique utilisée pour I'alignement des miroirs et lors des runs de pointé
pour un télescope : un capteur CCD au centre de la surface réflectrice prend I'image de I'étoile pointée sur
le capot de la caméra [38]. Photographie prise durant un run de pointé : on distingue une étoile se
reflétant au centre du capot de la caméra (M. Lorentz).

e l'inclinaison relative des axes de rotation en altitude et en azimuth pour chaque
télescope

e la distance focale précise de chaque télescope

Ces parametres ajustés a partir des runs de pointé pris au cours d’'une méme période
permettent d’établir un champ vectoriel des écarts de pointés dans le ciel induits par les
déformations mécaniques du systéme. Un exemple de modéle mécanique est représenté
sur la Fig. Apres application du modele mécanique les résidus des mesures effectuées
lors des runs de pointé ont une distribution dont la largeur est une indication de la
précision de pointé atteignable par cette méthode. Cette largeur est de 1'ordre de 10”
(== 2.78 x 1073° ) pour CT1-4, et d’environ 25" (~ 6.95 x 1073 ° ) pour CT5.

Le modele mécanique est ensuite appliqué a I'étape de reconstruction des évenements
en considérant la direction pointée par chaque télescope au moment du déclenchement.

3.1.3 Procédures complémentaires

Si les corrections de pointé utilisant le modeéle mécanique permettent de controler les
erreurs de pointé prédictibles issues des déformations du systéme, elle ne permettent
pas la prise en compte d’effets particuliers lors des observations e.g. la force du vent, ou
d’autres modifications dynamiques de la structure. Durant les runs de pointé le capot
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FIGURE 3.2 — Exemple de champ vectoriel de déformations paramétrisé par modele mécanique pour le
télescope CT2 wvalable en juillet 2005, extrait de [57]. La taille des fleches est exagérée de facon a ce qu’un
écart de 5” soit visualisé comme un écart de 1° . Les fleches rouges représentent les contributions indivi-
duelles obtenues au cours des runs de pointé, les fleches grises représentent les déformations modélisées.

de la caméra est fermé, 1'équilibre de la caméra peut donc étre légerement différent de
I’équilibre au cours des observations.

Une procédure de correction de pointé plus fine peut étre mise en ceuvre en utilisant
un second capteur CCD placé entre les miroirs et pouvant observer le ciel au cours des
observations, appelé SkyCCD. L'utilisation croisée du LidCCD et du SkyCCD permet
d’atteindre une précision de l'ordre de 5” (=~ 1.39 x 1073° ) pour le réseau entier [57]. Si
cette procédure permet une précision accrue, elle n’est pas utilisée de fagon systématique
a la reconstruction dans H.E.S.S. de par sa mise en ceuvre plus complexe.

Malgré ces procédures utilisant des capteurs externes il est important de pou-
voir s’assurer de la justesse de la direction pointée utilisée lors de la reconstruction
indépendamment de tout autre dispositif. Pour un évenement reconstruit en stéréoscopie,
les directions reconstruites par chaque télescope doivent se rencontrer en un point (Fig.
2.5()). Des directions reconstruites non-coincidentes peuvent indiquer un probleme
de pointé ou de reconstruction. L'utilisation d’informations relatives aux pixels dans
chaque caméra peut permettre de controler la qualité du pointé de fagon indépendante
en utilisant les étoiles transitant dans le champ de vue.

3.2 Utilisation du bruit de fond de ciel

Un télescope Tcherenkov détecte de la lumiere visible, les PMTs de H.E.S.S. ont ainsi
une sensibilité maximale pour une longueur d’onde de 420 nm, correspondant a de la
lumiere bleue. Les caméras percoivent donc le bruit de fond de ciel qui provient
des étoiles ou de lumiere diffuse. Comme vu au Chap. 2, la stratégie de déclenchement
des évenements permet de s’affranchir du NSB dans une certaine mesure. La calibration
des caméras permet néanmoins d’estimer le NSB dans les pixels, ce qui peut permettre de
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repérer les étoiles dans le champ de vue, au niveau de 'analyse.

3.2.1 Largeur des piédestaux

Au cours d'une observation le NSB modifie la distribution en coups d{ADC] des
piédestaux. Comme vu a la section les positions et largeurs des piédestaux sont
estimées en utilisant la distribution en coups d{ADC] des déclenchements sur une durée
de 2 min. Si dans une fenétre d’intégration du signal de 16 ns jamais aucun photon de
NSB n’arrivait, alors le piédestal mesuré aurait une largeur fine comparable a celle du
piédestal électronique. Ce n’est généralement pas le cas et la largeur du piédestal est do-
minée par les fluctuations du NSB : I'intégration totale ou partielle de photons de NSB
par un PMT lors d'un déclenchement est suivie par une contrepartie négative due au cou-
plage capacitif entre le PMT et les mémoires analogiques [43]. L'intégration successive de
ces signaux élargit le piédestal. La largeur typique en haut-gain pour un NSB moyen est
d’environ 100 coups d”’ADC, soit 1.2 photo-électron (en 16 ns), ce qui correspond a un taux
de photo-électrons par seconde de 75 MHz. L'estimation précise du NSB dans la voie de
haut-gain de chaque PMT prend en compte la largeur totale du piédestal ajusté par une
distribution gaussienne 0y, la largeur du piédestal électronique 0y, la largeur du pic du
photo-électron unique ¢, ainsi que la valeur calibrée du gain yp¢ (en coups d’ADC par
photo-électron) et la fenétre d’intégration At = 16 ns. Suivant [45], le taux de NSB suit
'expression

_ (o5 — (7%0 B Ui)
TNSB — 5 ’ (3~1)
Tae X At

qui constitue un estimateur fiable du NSB, ne dépendant pas d’autres parametres de ca-
libration (une estimation alternative a partir du courant d’anode des PMT dépend forte-
ment de la température). La Fig. montre 1’évolution de la largeur d"un piédestal en
fonction du NSB moyen dans le champ de vue.

En utilisant les données de chaque pixel au cours d’un ou plusieurs runs d’observation
cette propriété permet de reconstruire, apres calibration, la carte du ciel en NSB dans le
référentiel des caméras. Le pointé controlé a travers cette approche est au plus pres de
I'analyse : les conditions sont rigoureusement identiques a celles ayant cours durant les
runs d’observations, a la différence des runs de pointé. De plus, les déformations dues
a la réfraction atmosphérique de la lumiere observée a travers le NSB dans la caméra
sont identiques a celles de la lumiere Tcherenkov de par la méme sensibilité en longueur
d’onde des PMTs (autour de 420 nm). Ce n’est pas le cas des SkyCCD et LidCCD pour
lesquelles la gamme en longueur d’onde est centrée sur le rouge.

3.2.2 Cartes du ciel

De méme que pour la création de cartes du ciel en signal 7y la construction d’une carte
du ciel en NSB nécessite de transformer les coordonnées vues par chaque pixel dans la
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FIGURE 3.3 — Distribution en coups d’ADC d’'un piédestal en fonction du taux de NSB moyen dans les
données, tiré de [43].

caméra a un instant donné a des coordonnées projetées dans le ciel en ascension droite
et déclinaison. De par le mouvement sur le ciel de la caméra au cours des observations,
chaque point du ciel suit un trajet en arc de cercle avec une vitesse angulaire qui est fonc-
tion de la position observée, notamment de la distance au pole céleste. Les cartes du ciel
sont également corrigées de cet effet. Les mouvements du ciel combinés sur tous les pixels
permettent une résolution spatiale supérieure au champ de vue d"un pixel sur le ciel.

Sur la Fig. 3.4 sont présentées deux cartes de NSB dans la caméra d"un télescope pour
des champs de vue extragalactiques. La corrélation entre les points chauds de NSB et les
positions des étoiles dans le champ de vue est évidente. Dans le schéma d’analyse stan-
dard de la partie francaise de la collaboration, les cartes de ciel en NSB sont réalisées
systématiquement lors de 1’analyse d'une source. Leur construction intervient apres la re-
construction, i.e. apres application des corrections par le modele mécanique. Ces cartes
permettent donc d’identifier tout résidu anormal au modele mécanique en ne se basant
que sur l'information venant des PMTs au cours des observations, indépendamment des
autres procédures de correction de pointé.

3.3 Méthodes de controle

Dans cette section sont présentées deux méthodes originales développées au cours de
cette thése visant a un traitement plus quantitatif des corrélations spatiales entre les points
chauds de bruit de fond ciel (NSB) et les positions d’étoiles référencées dans le champ de
vue.
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FIGURE 3.4 — Exemples de cartes du ciel en NSB dans la caméra d’un télescope (ici CT1) générée a par-
tir d'une cinquantaine de runs d’observations sur deux sources extragalactiques. L'échelle de couleur du
NSB (en MHz) est choisie afin de visualiser distinctement les symboles d’étoiles qui marquent les positions
cataloguées d’étoiles et dont la taille est proportionnelle i leur magnitude apparente visible.

3.3.1 Etoiles individuelles

La distribution de NSB au voisinage d’étoiles brillantes est ajustée par une distribu-
tion bidimensionnelle de type gaussienne. La position du pic de la distribution ajustée
peut ensuite étre comparée a la position théorique de I'étoile.

En pratique, une zone centrée autour de la position de I'étoile (extraite des catalogues
Hipparcos/Tycho) est définie afin d’y effectuer 1’ajustement. Cette zone doit étre suffi-
samment étendue pour ne pas tronquer significativement la distribution autour du pic de
NSB, mais doit étre suffisamment restreinte pour limiter le chevauchement avec les zones
d’ajustement d’autres étoiles. Des parcelles carrées de coté égal a 0.2° sont ainsi définies,
comme illustré sur la Fig. Seules les étoiles suffisamment brillantes dans le champ
de vue sont considérées, typiquement jusqu’a une magnitude apparente de 8. La prise en
compte d’étoiles moins brillantes (et plus nombreuses) peut donner lieu a des ajustements
de mauvaise qualité du fait de leur distribution peu piquée. Les étoiles d’'une magnitude
inférieure a 3 sont également exclues. En effet ces astres tres brillants (et plus rarement
rencontrés) peuvent induire un courant d’anode dans un PMT excédant la limite de 150
pA définie afin d’éviter tout vieillissement prématuré des PMTs, et au-dela de laquelle la
haute tension du PMT en question est coupée. Cette limite correspond a un NSB d’envi-
ron 2 GHz [45]. Le transit d'une telle étoile provoque l'extinction progressive des pixels
sur son chemin, et laisse alors un vide dans la carte de NSB. Les écarts angulaires entre les
positions ajustées et les positions cataloguées des étoiles peuvent ensuite étre utilisés afin
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| NSB from High Gain Ped (MHz)_Mean

FIGURE 3.5 — Exemple de carte du ciel en NSB sur laquelle les zones d’ajustement définies autour des
positions d’étoiles brillantes (jusqu’a une magnitude de 8) sont rendues apparentes.

de contrdler la qualité du pointé. L'utilisation d"une carte construite a partir de la caméra
d’un seul télescope au cours d'un seul run d’observation ne permet pas en général de
conclusions significatives quant a la qualité du pointé. Sur de telles cartes, les trajets com-
binés des pixels sur le ciel peuvent ne pas étre suffisants pour une couverture angulaire
fine. Un suréchantillonnage de I'histogramme bidimensionnel peut alors étre nécessaire
afin d’éviter des cartes lacunaires.

L’accumulation des écarts obtenus par 1’ajustement des étoiles sur de nombreux runs per-
met une estimation statistique des écarts a la direction pointée. La dispersion typique des
écarts de pointés obtenus avec cette méthode est de 0.02° (90”) a 0.03° (108”), comme
illustré sur la Fig. Pour rappel, la précision de principe du modéle mécanique est de
10” a 25”. Cette résolution modeste ne permet donc d’identifier que des potentiels résidus
tres significatifs du modele mécanique. Certains ajustements peuvent étre affectés par la
présence d’étoiles secondaires dans la zone d’ajustement d’une étoile, déformant la distri-
bution de NSB. Cette méthode est ainsi difficile a appliquer pour des champs de vue avec
de nombreuses étoiles a de faibles séparations angulaires.

3.3.2 Cartes du ciel attendues

Une seconde approche plus globale a été développée, tirant parti du NSB dans
l'intégralité du champ de vue. Cette méthode passe par la construction d’une carte du

ciel attendue. Cette carte “simulée” est ensuite comparée a la carte observée dans le but
de déterminer quelle transformation relative correspond au meilleur ajustement global.
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FIGURE 3.6 — Ecarts de pointé apres ajustements par la méthode des étoiles individuelles, obtenus a partir
des cartes du ciel en NSB de I'ensemble des runs pris sur une source, pour un télescope. Ces écarts ou
mispointings sont distribués en ascension droite (RA) et déclinaison (DEC).

Les cartes attendues sont générées en simulant chaque étoile comme une gaussienne
bidimensionnelle dont 1'amplitude est proportionnelle a la magnitude apparente de
I'étoile dans la bande spectrale bleue (correspondant au maximum de sensibilité des
PMTs). Les valeurs absolues de NSB sont ensuite ajustées a partir de la carte observée.
Cette procédure simple suffit pour générer des cartes raisonnablement réalistes, comme
illustré sur la Fig. Cette méthode ne nécessite pas le découpage de la carte en zones
d’intérét autour d’étoiles, une limitation en magnitude des étoiles considérées dans
le catalogue n’est donc pas nécessaire. Les transformations relatives entre les cartes
attendues et observées peuvent ensuite étre explorées afin de déterminer la transfor-
mation minimisant leur différences. La transformation est appliquée a la génération de
la carte attendue pour chaque point du ciel repéré par ses coordonnées équatoriales :
{a,0} — f({w,0}). Par exemple une transformation consistant en un décalage en
déclinaison f({«a,0}) = {a, 0+ Ad}. Si le pointé est correct c’est pour la transformation
identité que l'accord entre les deux cartes doit étre optimal. La qualité relative de cet
ajustement est évaluée en considérant les écarts quadratiques entre les deux cartes,
sommés bin a bin. Des profils permettant de visualiser 1’ajustement a la carte attendue
en fonction des parametres de la transformation peuvent ensuite étre réalisés. La Fig
montre des exemples de profils correspondant aux décalages en ascension droite et
déclinaison, ou d’homothétie radiale vis-a-vis du centre du champ de vue. La précision
sur les écarts angulaires qui peut étre atteinte par le biais de cette méthode est d’environ
0.02° , valeur comparable a celle obtenue avec la méthode des ajustements d’étoiles
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droite) issue de la soustraction de la carte attendue a la carte observée. Le champ de vue correspond a celui
de la source extragalactique 1ES 0347-121.
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FIGURE 3.8 — Profils d’ajustement des décalages entre les cartes attendues et observées de la Fig. A
gauche le profil de décalages en ascension droite et déclinaison, centré en 0. A droite le profil d’homothétie
radiale, centré en 1.
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individuelles. Cette méthode globale est néanmoins plus stable vis-a-vis des étoiles
rapprochées.

La précision sur I'échelle radiale relative est elle de I’ordre de quelques pourcents. Il est a
noter que le décalage par homothétie radiale -pouvant permettre d’identifier d’éventuels
problémes de prise en compte de la distance focale- n’a de sens que pour des cartes
réalisées a partir d'une méme direction pointée. Or, comme mentionné précédemment
e.g. Fig. les télescopes sont pointés avec de légers décalages vis-a-vis de la source,
pour une estimation optimale du fond résiduel. Un utilisateur intéressé par une analyse
des déformations radiales doit donc prendre le soin de décomposer les observations en
décalages identiques a la source. Cet aspect est également important du point de vue des
aberrations géométriques qui sont proportionnelles a la distance au centre de la caméra
et qui peuvent notamment étre significatives pour CT5, de par sa surface réflectrice
parabolique.

Divers raffinements sont possibles pour cette méthode, comme par exemple la prise
en compte des déformations des images d’étoiles dues aux aberrations optiques en
considérant des gaussiennes asymétriques dont les largeurs sont proportionnelles a la
distance au centre de la caméra. Si les valeurs résiduelles peuvent en étre diminuées, la
forme des profils reste inchanggée.

3.3.3 Conclusions

Le NSB dérivé a partir de la calibration des caméras de H.E.S.S. peut se révéler utile
lors de I’analyse de par sa capacité a contrdler la justesse de la direction pointée prise en
compte lors de I'analyse des données. Si la précision atteignable par 1’analyse des cartes
du ciel en NSB reste inférieure a la précision de principe des corrections de pointé stan-
dards, les méthodes présentées ci-dessus permettent un contrdle indépendant, apres cor-
rection par le modele mécanique. Elle peuvent donc permettre d’identifier une erreur dans
le modele mécanique ou un probléme spécifique a une observation, car étant au plus pres
de la prise des données. Ces vérifications peuvent également mettre le pointé hors de
cause lorsque des décalages sont observés sur les cartes du signal en -y alors que les cartes
du bruit de fond de ciel sont saines. Ces méthodes sont documentées et a la disposition
des membres de la collaboration.
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Déconvolution spectrale
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Dans ce chapitre une méthode de reconstruction spectrale est présentée, permet-
tant d’obtenir les flux par bins en énergie indépendamment de toute forme spectrale
présupposée. Cette approche permet la recherche de motifs irréguliers dans les spectres et
sera utilisée de fagon prépondérante dans les analyses de physique des parties suivantes.
Une méthode de déconvolution Bayésienne est présentée, ainsi que les développements
qui y ont été apportés au cours de cette these. Cette méthode alternative a la technique de
reconstruction spectrale usuelle dans H.E.S.S. a été ajoutée aux chaines d’analyses de la
collaboration.

4.1 Principe

L’énergie de chaque événement est reconstruite avec une certaine erreur qui est
fonction du biais et de la résolution en énergie propre a chaque méthode de recons-
truction. L'énergie reconstruite différe donc de I'énergie réelle du photon <y incident,
appelée énergie vraie. La reconstruction du spectre en énergie d'une source demande

donc la prise en compte des effets instrumentaux. Comme mentionné précédemment
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a la section la méthode de forward folding permet, a partir d'une hypothése de
forme spectrale, de déterminer les parameétres spectraux théoriques ajustant le mieux la
distribution des évenements en énergie par convolutions répétées de la forme choisie
avec les fonctions de réponses instrumentales. Si cette approche est trés bien adaptée
pour des paramétrisations spectrales simples, elle est en revanche moins pratique pour
des formes spectrales complexes pouvant intervenir lors de la recherche d’irrégularités
spectrales ou de modulations spécifiques. La méthode de déconvolution (dite d"unfolding)
doit elle permettre de redistribuer les évenements en énergie vraie avant d’obtenir des
points spectraux, en s’affranchissant de toute hypothese de forme spectrale.

4.1.1 Redistribution des événements

La tache principale de la méthode de déconvolution consiste a faire passer la distribu-
tion des évenements depuis la base en énergie reconstruite (Eg ) jusqu’a la base en énergie
vraie Ey. Les évenements sont distribués dans un histogramme en énergie dont les bins
sont d"une largeur fixe en échelle logarithmique. La largeur de ces bins doit étre de ’ordre
de la résolution en énergie afin d’éviter de trop grandes corrélations.

Le nombre d’évenements dans un bin j en énergie reconstruite Ng; est lié au nombre
d’évenements dans un bin i en énergie vraie Ny ; par la relation

Ng,j = P(ER|Ev)iiNv,, (4.1)

ot P(ER|Ey) est la matrice de réponse instrumentale obtenue a partir de simulations
Monte Carlo. Ces simulations sont réalisées en injectant des photons -y a énergies fixes,
la matrice de réponse ne cache ainsi aucune dépendance vis-a-vis d’une forme spectrale.
La distribution des évenements en fonction de 1’énergie vraie Ny peut en principe étre
obtenue par l'inversion de 1'Eq. En pratique cette inversion est impossible du fait de
valeurs propres quasi-nulles de la matrice de réponse. Ce probléme peut étre contourné
en introduisant I’estimateur des moindres carrés suivant :

X5(X) = (Nr — P(ER|Ev)X)"Cx!(Ng — P(ER|Ey)X). (4.2)

Cette fonction a pour argument un vecteur inconnu (X) et prend en compte la matrice
de covariance de la distribution en énergie reconstruite CR L'estimateur x3(X) atteint
son minimum lorsque X = Ny. Cette solution permet alors d’obtenir la distribution des
événements en énergie vraie. Une minimisation directe de x3 peut aboutir a des erreurs
importantes sur la distribution obtenue du fait des valeurs propres proches de 0. Ces er-
reurs se traduisent par des grandes valeurs d’éléments de la matrice de covariance vraie
Cy. Une procédure complémentaire de régularisation est alors nécessaire pour minimi-
ser les erreurs obtenues. Différentes méthodes sont alors possibles et sont notamment

i. Les corrélations entre les bins en énergie reconstruite ne sont pas connues puisque seule une mesure
du spectre en énergie reconstruite est disponible
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détaillées dans [59,60]. C’est la méthode de déconvolution par itération qui est ici uti-
lisée. L’algorithme associé, dit de “Richardson-Lucy” [61,/62], permet d’estimer la matrice
P(ER|Ey) de fagon itérative & partir du théoréme de Bayes, ot les N; représentent ici les
probabilités associées a un bin i (nombre d’évenements dans le bin divisé par le nombre
total d’évenements) :

P(Ey|ER);iNg; = P(Eg|Ev)iiNv,. (4.3)

A chaque itération n une distribution en énergie vraie N‘(,n) est calculée, a partir d'une
hypotheése de départ out N‘(,O) suit une distribution uniforme Une distribution en énergie
(n)

reconstruite Ny, ’ est également calculée a chaque itération en utilisant I'Eq. La distri-

bution en énergie vraie itérée N‘(,HH) est ensuite obtenue a partir de 1'Eq. 4.3]:

(Er|Ev);Ny!

N ”ZR P

Vi (n) Rjj
N,
Rj (4.4)
R N»
(n) R,j
:NV' XZP(ER|EV)ij .
TG Y P(ER|EV)ij‘(/’f)

Avec cet algorithme Ny tend vers la solution de x3 minimale lorsque le nombre
d’itérations tend vers l'infini [63], mais la distribution obtenue est affectée de grandes
erreurs. La procédure minimisant ces erreurs consiste a se restreindre a un nombre
d’itérations avant l’apparition et ’amplification de telles erreurs. Le critere d’arrét de
l'algorithme demande 1'égalité des traces des matrices de covariance dans les bases en
énergie vraie et reconstruite Cy et Cr. Cette condition est équivalente a la conservation
du nombre total d’évenements lors de la procédure de déconvolution [59]. La matrice de
covariance Cy est estimée par la génération aléatoire de plusieurs centaines de spectres
simulés en considérant que les erreurs dans chaque bin suivent une distribution de
Poisson. La trace de Cr est elle obtenue par la somme en quadrature des erreurs sur le

nombre d’évenements dans chaque bin en supposant des distributions de Poisson.

4.1.2 Conversion en flux

Les évenements en énergie vraie obtenus sont distribués dans un histogramme dont le
binning doit étre au moins aussi large que le binning en énergie reconstruite, afin d’éviter
que l'équation 4.1| soit sous-contrainte. Le rapport de la taille des bins en énergie vraie
par rapport a la taille des bins en énergie reconstruite doit étre supérieur a 1. Une valeur
typique de 1.4 permettant de minimiser les corrélations est souvent choisie [60].

Les distributions des évenements dans les régions "ON” et "OFF” sont déconvoluées

ii. Le choix d’une hypothese de départ n’introduit pas de dépendance quant au résultat final.
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séparément afin d’obtenir les distributions en énergie vraie NYN et NOFF [l Dans un bin
donné l'excés de signal doit étre extrait en prenant en compte le facteur de normalisation
«, comme vu au Chap. @ Le flux physique (en TeV 'm~2s~!) dans un bin d’énergie vraie
est obtenu avec la formule :

S
E)= " ’
¢(E) AE; X Tops X A(E;)’

(4.5)

ott AE; est la largeur du bin, T est le temps d’observation et A(E;) est la surface effective
en énergie vraie. Cette derniere quantité dépend des conditions d’observations comme
I’angle zénithal ou 'efficacité de collection. La surface effective utilisée a la déconvolution
est ainsi moyennée sur les runs d’observations utilisés, pondérée par le temps d’observa-
tion respectif de chaque run :

_ Zruns j A](EZ)TJ

A(E;) T
obs

(4.6)
La surface effective est obtenue a partir de simulations Monte-Carlo et prend en compte
les pertes d’évenements dues au déclenchement et aux différentes coupures de sélection
de la configuration d’analyse. C’est une fonction croissante en énergie sur la gamme cen-
trale de sensibilité de 1'instrument, elle est également utilisée afin de définir le seuil en
énergie utilisée a la reconstruction spectrale. En effet, aux plus basses énergies la surface
effective chute rapidement (comme illustré sur la Fig. et peut étre sujette a des incerti-
tudes dues au faible nombre d’évenements reconstruits dans les simulations Monte Carlo.
De plus, une variation importante de la surface effective sur I'intervalle couvert par un bin
en énergie peut introduire des incertitudes en flux. Un seuil & une certaine fraction p de la
valeur maximale de surface effective est alors requis : A(Egeuil) = pAmax. Un pourcentage
de 15% de la surface effective maximale est typiquement considéré comme permettant de
garder les erreurs systématiques sous controle. Les événements dont I'énergie vraie est
en dessous de ce seuil sont alors ignorés A haute énergie, le spectre est limité par le
nombre d’évenements, soit un critere purement statistique.

4.1.3 Ajustement spectral

Le résultat de la procédure de déconvolution est un ensemble de points mesurés ®mes
qui peuvent étre ajustés par toute fonction théorique @y, (E). Les corrélations résiduelles

iii. Cette déconvolution séparée peut en principe introduire des biais de par la nature non-linéaire de
I'algorithme de Richardson-Lucy. L'adéquation des spectres déconvolués aux points résiduels obtenus par
forward folding ne semble cependant pas indiquer de tels biais. Pour un traitement simultané du fond voir
e.g. [64]

iv. Des définitions alternatives du seuil sont possibles en utilisant une valeur limite du biais en énergie, ou
en considérant la position du pic de la distribution des événements.
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FIGURE 4.1 — Exemple de courbe de surface effective moyennée sur plusieurs runs pris sur le blazar PKS
2155-304 avec un angle zénithal moyen de 22° . La ligne pointillée indique le seuil choisi correspondant a
15% de la surface effective maximale.

entres les points doivent étre prises en compte lors d’un ajustement. L'estimateur des
moindres carrés quantifiant la qualité de 1’ajustement doit incorporer la matrice de cova-
riance en énergie vraie obtenue lors de la déconvolution Cy. Cet estimateur s’écrit sous la
forme matricielle :

Xz = ((Dth(E) - (Dmes)TC\;l (q)th(E) - (bmes)- (4~7)

De fortes corrélations peuvent ainsi détériorer la qualité de 1’ajustement. Une résolution
trés fine en énergie n’est donc pas spécialement désirable.
Les sources potentielles d’erreurs systématiques propres a cette méthode ont été étudiées
dans [59] : I'ajustement des points obtenus par déconvolution avec cette méthode permet
de reproduire les indices spectraux de spectres simulés suivant une loi du puissance, avec
un biais inférieur a 5%.

La consistance des résultats obtenus avec cette méthode est également confirmée par
comparaison avec les résultats de la méthode de forward folding.

4.2 Développements

La méthode de déconvolution spectrale qui vient d’étre présentée a déja été
développée [59] et utilisée [65] au sein de H.E.S.S. Au cours de cette thése plusieurs
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développements y ont été apportés et cette procédure a été implémentée de facon a étre
accessible a tout membre de la collaboration.

4.2.1 Limites supérieures

A T’exces de signal dans chaque bin peut étre associée une significativité suivant 1’ap-

proche de Li & Ma, donnée par les équations et Dans le schéma initialement
développé dans [59] les bins dont la statistique est considérée insuffisante (en deca d"une
significativité choisie, typiquement 20) sont fusionnés deux a deux jusqu’a obtenir la si-
gnificativité requise. Cette approche peut avoir pour effet de construire des bins tres larges
en bout de spectre, la ol la statistique s’essouffle (Fig.[4.2(a)).
Une procédure alternative a été mise en ceuvre afin d’éviter des bins trop larges. La taille
des bins reste figée et n’est pas augmentée en cas de signal non significatif : lorsque le
critére de significativité n’est pas atteint dans un bin une limite supérieure est posée sui-
vant I’approche statistique de [66], typiquement & un niveau de confiance de 95%.

10°

E2x dN/dE (TeV nit s)

107

——

10°®

T
ro«

10t 1 10 10" 1 10
E (TeV) E(Tev)

(a) (b)

FIGURE 4.2 — Exemple de distribution en significativité apres déconvolution pour un jeu de données
sur le blazar PKS 2155-304. La ligne pointillée indique le seuil de significativité de 20 requis en deca duquel
une limite supérieure est calculée a la place d'un point.[4.2(b)| Spectre déconvolué associé i cette distribution
de significativité. Les triangles représentent des limites supérieures correspondant a un niveau de confiance
de 95%.

La couverture en énergie du spectre est alors limitée a des bins significatifs et évite
la prise en compte de fluctuations statistiques non significatives. Ce meilleur contrdle de
I'extrémité haute des spectres est particulierement important pour certaines des études de
physique qui seront présentées dans les chapitres suivants.
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4.2.2 Implémentation logicielle

La procédure de déconvolution spectrale présentée ci-dessus a été adaptée a la lecture
des fonctions de réponse instrumentale (matrices de réponse et surfaces effectives)
de H.E.S.S.-II. Il est donc désormais possible d’utiliser la méthode de déconvolution
“Bayésienne” pour reconstruire un spectre en mode monoscopique ou combiné.

Cette procédure de déconvolution est désormais a la disposition de tout membre de la
collaboration. En effet son intégration complete au cadre d’analyse de la partie francaise
de la collaboration H.E.S.S. a été réalisée. Afin d’en assurer une accessibilité optimale, un
onglet spécifique a été ajouté a l'interface graphique d’analyse, permettant a 1"utilisateur
de choisir les parametres de la déconvolution comme illustré sur la Fig. L’ajustement
de formes spectrales usuelles est également implémenté en utilisant I’estimateur adéquat

de I'Eq.
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FIGURE 4.3 — Onglet dédié i la déconvolution spectrale implémenté au sein de l'interface visuelle d’analyse
de la partie frangaise de la collaboration H.E.S.S.
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Chapitre 5

Rayons 7y extragalactiques : sources et
propagation
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Dans ce chapitre les faisceaux de rayons 7 extragalactiques que sont les blazars sont
présentés avant d’'introduire la problématique de transparence du milieu extragalactique
aux rayons v de tres haute énergie de par son contenu en photons diffus.

5.1 Noyaux actifs de galaxies

Un noyau actif de galaxie (ou pour Active Galactic Nucleus) est décrit comme
résultant de l'interaction d’un trou noir supermassif (~ 1067 M,,) situé au centre d’une
galaxie avec la matiére environnante capturée dans son champ gravitationnel. Le flux
de matiere chutant sur le trou noir entraine la formation d’un disque d’accrétion. Cette
matiére ionisée en rotation rapide génere des champs magnétiques intenses. L'interaction
entre le disque d’accrétion et le trou noir central peut alors produire des jets de matiere
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ionisée suivant 1’axe de rotation du disque d’accrétion. Les particules chargées y sont
accélérées jusqu’a des énergies ultra-relativistes. L'émission de photons s’y déroule par le
biais de processus non-thermiques dans une ou plusieurs zones du jet ott des surdensités
de matiere (ou nodules) se propagent. La luminosité due a 1’émission non-thermique
du noyau actif surpasse largement celle de la galaxie hote et s’étend sur 1’ensemble du
spectre électromagnétique, pouvant atteindre le régime des tres hautes énergies.

Les AGNs sont parmi les convertisseurs d’énergie les plus efficaces de 1'univers,
transférant 1'énergie gravitationnelle de la matiere accrétée en rayonnement. La lumi-
nosité maximale qu'un AGN peut atteindre est naturellement limitée par la pression
de radiation du flux émis qui, au-dela d’une certaine valeur critique, repousserait la
matiére accrétée, privant ainsi le systéme de son combustible. Cette luminosité limite,
dite d’Eddington, est proportionnelle a la masse du systéme accrétant. Son expression
peut étre dérivée en équilibrant la force gravitationnelle s’exercant sur la matiére (dont
la masse est dominée par la masse des protons) et la force de radiation dominée par la
diffusion Compton des photons émis sur les électrons de la matiere accrétée :

B 47tGMmyc 40 M 1
EE—T_1.3><10 <1O9M@>] s, (5.1)

out M est la masse du trou noir central, 1, la masse du proton, et o la section efficace de
Thomson.

Les AGNs constituent la quasi totalité des sources extragalactiques de photons de tres

haute énergie IIs représentent approximativement 10% de la population totale des ga-
laxies.
Les AGNs ne constituent pas une classe homogene d’objets, ils sont classés selon certaines
propriétés observées a différentes longueurs d’onde telles que leur luminosité, la présence
ou non de raies spectrales, efc. Une taxinomie complexe existe, qui ne sera pas détaillée ici
(voir e.g. [67]). Un schéma standard d’unification des AGNs en fournit une interprétation
géométrique [68]69]. Les différentes propriétés observées sont ainsi celles d'un méme ob-
jet physique observé sous différentes perspectives (voir Fig. 5.1), le critere déterminant
étant l'inclinaison entre les jets relativistes et la ligne de visée depuis la perspective de
I'observateur. Si un AGN observé par la tranche est appelé radio-galaxie, un objet dont
I'axe des jets est proche (quelques degrés) de la direction observée est appelé blazar.

5.2 Les blazars, des balises cosmiques au TeV

Si les blazars ne représentent qu’une faible fraction des AGNs observés sur I'ensemble
du spectre électromagnétique, ils représentent la grande majorité (> 90%) des AGNs ob-

i. acejour, seules deux sources extragalactiques au TeV ne sont pas des AGNs, mais des galaxies a sursaut
de formation d’étoiles.
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FIGURE 5.1 — Schéma illustrant la classification simplifiée des AGNs en fonction de l'inclinaison entre I'axe
des jets et la ligne de vue. Image par R. Antonucci, web. physics. ucsb. edu/ ~ski/

servés a tres haute énergie. Ce biais observationnel s’explique notamment par les effets
spécifiques a I’observation du jet d'un AGN sous un angle d’incidence faible.

5.2.1 Amplification relativiste

L’observation d’une source de rayonnement ayant un mouvement relativiste aligné
avec la direction de I'observateur a un effet important sur I'intensité de lumieére recue. Le
déplacement de la zone d’émission dans le jet a une vitesse relativiste § = v/c provoque
une aberration relativiste : I’angle d’émission d’un photon émis dans le référentiel du jet
Bo est différent de 1’angle du jet dans le référentiel de I'observateur 6, ils sont liés par la
relation
cosf — B

1—Bcosb ©:2)

cos by =

L'émission d’une source en mouvement relativiste est ainsi concentrée dans le sens de
sa propagation. Les observables dans le référentiel du jet —telles I'énergie, I’angle solide,
la fréquence, ou le temps (Eo, Qo, vo, tp)— sont alors transformées dans le référentiel de
I'observateur (E, (), v, t) avec le facteur Doppler relativiste :

E Q t 1
0= — = J:K:Q:F(l—l—ﬁcosf)o):
o I

(1—Bcosh)’ (5:3)
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oul =1//1— B? estle facteur de Lorentz du jet.
L'intensité rayonnée par unité d’angle solide a la fréquence d’émission vy s’écrit alors

dE

I(v) = 7oa7 = 5%To(vp). (5.4)

L’émission des blazars est donc amplifiée par cet effet relativiste. Pour un facteur de Lo-
rentz du jet I' = 10 observé a un angle d’incidence 6 ~ 1° , alors I(v) ~ 7.3 x 103 Iy(vp).

5.2.2 Variabilité rapide

L'émission des blazars est caractérisée par des sursauts d’activité soudains, ou
éruptions, qui témoignent des processus turbulents a I’ceuvre dans le disque d’accrétion
alimentant les jets. Lors de ces éruptions le flux a trés haute énergie est souvent sujet
a une variabilité rapide, pouvant descendre a 1’échelle de la minute comme lors de
I'éruption de la source PKS 2155-304 observée par H.E.S.S. en 2006 [70]. La variabilité
observée permet de contraindre le facteur Doppler ¢ et le rayon de la zone d’émission R
puisque la causalité impose la relation :

Ctvar
R§5(1+z)' (5.5)
ol tyar est 'échelle de variabilité observée, et z est le décalage vers le rouge de la source.
En supposant une zone d’émission de la taille du rayon de Schwarzschild du trou noir
central (R = 2GM/c? =~ 10%“\‘ x 3102 m), un facteur Doppler supérieur a 100 est
nécessaire pour décrire une variabilité observée d’une minute en considérant un trou
noir central d’un milliard de masses solaires. Cette variabilité rapide témoigne ainsi des
conditions extrémes a 'ceuvre dans les blazars et souligne leur caractere d’accélérateurs

cosmiques exceptionnels.

5.2.3 Modeles d’émission

La distribution spectrale en énergie des blazars sur 1'ensemble du spectre
électromagnétique présente une structure bimodale typique. La premiere composante est
maximale entre le domaine visible et le domaine des rayons X, selon les objets Il existe
un consensus général concernant 1’origine de cette premiere composante spectrale, qui
est expliquée par le rayonnement synchrotron d’électrons accélérés dans I’environnement
magnétique au niveau du jet. Pour une population d’électrons d’énergie E, et de facteurs
relativistes B = v./c et v, = 1/4/1—1/p2, la puissance perdue par effet synchrotron

ii. La position de ce maximum en énergie est notamment utilisée pour subdiviser les BL Lacs en différentes
catégories : basse, intermédiaire, et haute.

80



5.2. Les blazars, des balises cosmiques au TeV
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FIGURE 5.2 — Distributions spectrales superposées dues au rayonnement synchrotron d'électrons a
différentes énergies, distribués selon une loi de puissance d’indice 2. Figure tirée de [|71]].

dans un milieu empli d’une énergie magnétique Up = B?/2p0, moyennée sur les angles
s’écrit
dE,
dt

4
= 3oreBereUs. (5.6)
L'énergie perdue par les électrons est émise sous la forme de photons avec une énergie

caractéristique maximale de

E. \?/ B
E7_0.67eV<1TeV> (mT). (5.7)

Pour une population d’électrons dont la distribution en énergie suit une loi de puis-
sance N(E,)dE, « E,"dE,, la distribution spectrale de photons émis résulte alors de
la superposition des spectres d’émission des électrons a différentes énergies comme
illustré sur la Fig. et suit une loi en dN/dE,) E%H‘X“)/ 2. Aux plus hautes énergies
le rayonnement synchrotron est limité par 1’énergie maximale atteinte par les électrons,
régie par I'Eq. ainsi que par le temps caractéristique de refroidissement des électrons

sync

-1 24
. . . N 2 . _ (dE., 1 _ 3mgc
qui est inversement proportionnel a leur énergie (T = (W E) = Io7E |-

Aux plus basses énergies, dans le domaine radio, la région d’émission devient opaque a
son propre rayonnement de par le phénomene de synchrotron self absorption.

La seconde composante de la d’un blazar est elle maximale dans le domaine 7y,
du MeV au TeV selon les objets. L’origine de cette composante de haute énergie reste dis-
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cutée, elle peut s’expliquer a la fois par des scénarios leptoniques et hadroniques. Les
spectres en rayons 7y de tres haute énergie correspondent a I'extrémité haute de cette
deuxiéme composante. Dans le cas d'un scénario leptonique c’est le processus de dif-
fusion Compton inverse qui est mis en jeu pour expliquer I’émission de haute énergie. Ce
processus requiert la présence de photons cibles qui peuvent étre diffusés a de tres hautes
énergies par les leptons relativistes. Un champ de photons cibles disponible peut étre ex-
terne au jet (fond diffus cosmologique, rayonnement thermique du disque d’accrétion ou
de la galaxie hote), mais peut également étre interne au jet. C’est le cas dans le cadre du
modele Synchrotron Auto-Compton ot le champ de photons cibles est le résultat
du rayonnement synchrotron produit par la méme population d’électrons impliquée dans
le processus Compton-inverse [72-75]. Ce modéle permet de rendre compte avec succes
des observations de nombreux AGNs.
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FIGURE 5.3 - typique obtenue a partir d’un modele représentée ici en puissance (vIy) sur tout
le spectre électromagnétique. La composante de plus basse énergie maximale dans le domaine X provient
de I'émission synchrotron d'une population d’électrons suivant une loi de puissance d’indice p = 2. La
seconde composante provient de I'émission Compton-inverse sur ces mémes photons synchrotron. Figure

tirée de [|76]].

Les blazars émettant de facon prédominante au TeV sont ceux dont le pic d’émission
synchrotron est haut (dans le régime des rayons X). Les photons cibles sont alors trées
énergétiques et le processus Compton inverse pourrait se trouver en régime Klein-
Nishina, et ne permettrait pas d’expliquer 1’émission a tres haute énergie. Cependant
le flux d’électrons se déplace a une vitesse relativiste dans le jet. Dans le référentiel du
flux émis, le pic synchrotron se trouve ainsi a une énergie plus faible que celle qui est

82



5.2. Les blazars, des balises cosmiques au TeV

observée. L'émission Compton-inverse dans le régime Thomson est donc appropriée
pour décrire le rayonnement -y de trés haute énergie dans le cadre du modeéles SSC. Un
photon de 1 TeV peut ainsi étre produit par l'interaction entre un photon synchrotron de
10 keV et un électron de 5 GeV environ (E, = Y2€).
La distribution spectrale de photons émis a trés haute énergie par diffusion Compton
inverse reflete la distribution spectrale de la population de leptons avec un comportement
similaire au spectre d’émission synchrotron, comme précédemment évoqué au Chap.
Pour un modele SSC simple ne considérant qu'une seule zone d’émission dans le jet, et
avec une population d’électrons suivant une loi de puissance, alors le rapport entre la
luminosité Compton inverse et la luminosité synchrotron est égal au rapport entre la
densité d’énergie des photons synchrotron et la densité d’énergie magnétique :

Lic usync

— —oyme 5.8
Lsync Up ( )

puisque la perte d’énergie moyenne transmise par le processus Compton inverse s’écrit

dE 4
— dte - = gaTclBg'nySynC. (5.9)

La densité d’énergie de photons cibles Usync est directement proportionnelle a la lumino-
sité synchrotron Usync = Lsync/ 47tr?c avec r la taille caractéristique de la zone d’émission.
Les luminosités entre les deux composantes de la SED d"un blazar décrit par un modele
SSC sont donc reliées par I'expression :

212

— ync 2

1€ = g2,2, & Lsyne: (5.10)
Dans le cadre de ce scénario, une variation de la luminosité synchrotron, lors d’une
éruption par exemple, doit alors se traduire par une variation quadratique de la lumino-
sité de la seconde composante spectrale.

Des scénarios hadroniques existent également pour expliquer la deuxiéme com-
posante d’émission des blazars, oti des protons sont accélérés a tres haute énergie.
L’émission de photons intervient alors a travers la production de pions, comme évoqué
au Chap. [1} Dans le cas d’un scénario hadronique la puissance magnétique de jet qui
est requise est plus importante que pour 1'accélération de leptons. De plus, il est plus
difficile pour un modéle hadronique de rendre compte de la variabilité rapide des
blazars. Des scénarios mixtes, dits lepto-hadroniques peuvent également rendre compte
des observations de fagon satisfaisante, voir par exemple [77].

En dépit de la diversité associée a la modélisation précise des spectres intrinseques des
blazars a treés hautes énergies, les modeles prédisent généralement une caractéristique
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commune qui est que ces spectres suivent une loi de puissance avec parfois une certaine
courbure ou une coupure exponentielle i.e. des formes lisses et concaves. C’est cette
caractéristique générique qui sera exploitée lors de la caractérisation de la transparence
de l'univers aux rayons <y de trés haute énergie.

Parmi les blazars, une distinction importante est faite entre les objets présentant
des lignes d’émission dans leur spectre observé en lumiére visible (appelés FSRQs
pour Flat Spectrum Radio Quasar) et ceux dont le spectre visible est exempt de toute
ligne d’émission (appelés BL-Lacs par référence a 1'objet archétypal BL Lacertae). Ces
différences témoignent de I’environnement local du blazar ; pour les objets de type FSRQ
un environnement relativement dense entourant le blazar peut affecter I'émission non
thermique observée. L'émission a tres haute énergie pourrait dans ce cas étre atténuée
dans le voisinage immédiat du blazar par des processus d’absorption similaires a ceux
qui seront décrits dans la section suivante Pour les objets de type BL-Lac (qui sont
la majorité des blazars détectés au TeV) 'environnement local du blazar est pauvre et
n’affecte pas le flux émis. Le spectre observé en rayons 7 est uniquement affecté par le
milieu extragalactique. Ces objets sont donc les blazars privilégiés pour des études visant
caractériser la transparence de l'univers aux rayons y.

5.3 Propagation des rayons y au TeV : interaction avec des pho-
tons de fond

Les blazars au TeV détectés par les télescopes Cherenkov sont situés a plusieurs cen-
taines de Mpc. Sur de telles distances des interactions avec les fonds diffus qui emplissent
le milieu extragalactique peuvent affecter significativement le flux des rayons y qui s’y
propagent. L’'origine des champs de photons diffus dans 1'univers est brievement intro-
duite avant de se focaliser sur la gamme responsable de I’atténuation des rayons 7y de trées
haute énergie et de détailler la perte de transparence de 'univers a ces rayons 7y qui en
découle.

5.3.1 Champs de photons diffus dans 1'univers

Le milieu extragalactique n’est pas vide, il est baigné dans divers champs de photons
qui sont des traceurs fondamentaux de 'histoire de 1'univers. Le plus intense est le fond
cosmologique micro-onde (ou [CMB), découvert fortuitement en 1964 par Penzias et
Wilson [78]. Sa distribution en énergie suit un spectre du corps noir dont la température
observée est de 2.725 K, comme illustré sur la Fig.[5.4] Il représente prées de 95% de l'inten-
sité intégrée totale du spectre du fond électromagnétique de 1'univers. Le témoigne
du découplage primordial entre matiere et lumiere a 1'époque de la recombinaison
(z=1100). II est I'image de la surface de derniere diffusion des photons dans 1'univers
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primordial. Le est une observable majeure de la cosmologie moderne, il est tres

largement étudié, notamment pour ses fines fluctuations de température et pour sa
polarisation.

A la différence du les autres champs photoniques d’arriére plan sont les traceurs
de l'histoire de la production de photons dans l'univers apres la recombinaison, depuis
la réionisation (z ~ 10) jusqu’aux galaxies proches. Ils sont dus a toutes les sources
résolues et non résolues, ainsi qu’a des composantes purement diffuses. Ces fonds
électromagnétiques de l'univers s’étendent sur plus de 20 ordres de grandeur en énergie,

depuis le domaine radio jusqu’au domaine <y, comme illustré sur la Fig. Pour une
revue détaillée de ces fonds de photons dans 'univers voir par exemple [79-81].
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FIGURE 5.4 — Distribution spectrale des fonds de photons dans I'univers local, représentée en intensité

(AIy), et en densité d’énergie équivalente (eZd—Z = 4TAI)). Les mesures représentées sont extraites de

[82|] pour le fond v > 100 MeV, de [83-85] pour le fond X et <y de basse énergie, et la limite sur le fond
ultraviolet est extraite de [86]]. Les différentes mesures du fond optique et infrarouge sont extraites de [|87)88]]
et détaillées dans le tableau Pour le CMB les mesures extraites de [89] et [90] sont représentées, ainsi
que le spectre du corps noir a 2.7 K, en ligne pointillée. Pour le fond radio les mesures sont extraites de [79].
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La présence de photons baignant chaque recoin de 'univers peut étre un facteur li-
mitant la propagation des particules de haute énergie sur des distances cosmologiques
puisque ces photons ambiants sont un matériau cible susceptible de provoquer une in-
teraction. En effet, 'énergie disponible dans le référentiel de centre de masse entre une
particule incidente et un photon de fond peut dépasser le seuil de production de parti-
cules secondaires. Pour une particule quelconque de masse mx et énergie Ex rencontrant
un photon de fond d’énergie € avec un angle relatif 8, 'énergie disponible pour la réaction
dans le référentiel de centre de masse s’écrit :

Vs = \/m%<C4 + 2¢Ex (1 —cosfy/1— m§(c4/E§(>. (5.11)

En plus de ce critéere cinématique qui impose les énergies minimales mises en jeu, la pro-
babilité de réalisation d'une interaction dépend de la section efficace du processus en
question et de la densité de photons cibles. Sur ce dernier point c’est le CMB qui est
trés largement dominant avec de I'ordre de 400 photons dans chaque cm?® de l'univers
actuel Par exemple, pour les protons dont I'énergie atteint 102 eV le CMB permet la
production résonante de pions responsable de la coupure GZK dans le spectre des rayons
cosmiques [91,92] a travers le processus

P+ Yiona = AT — { Z::TTO (5.12)
Pour la propagation d’un rayon 7y d’énergie E., I'Eq. devient
V5 = \/26E, x (1 - cosh). (5.13)
Deux photons libres peuvent interagir et produire une paire électron-positron [93] :
Y+y—et+e (5.14)

Pour cette réaction, 1’énergie de centre de masse doit dépasser 2m.c*> = 1.22 MeV.
Pour une collision frontale (6 = 7) cette condition de seuil s’écrit

2.6 x 10"
eE, = (5.11 x 10° eV)?, soit E, = % eV. (5.15)
Pour les photons du CMB —dont 1’énergie est de ’ordre de 103 eV~ le seuil de production
d’une paire ete” n’est atteint que pour des rayons <y de plusieurs centaines de TeV,

i.e. au-dela de l'énergie des rayons 7 détectés a 1'heure actuelle. En revanche le fond

iii. Pour un rayonnement de corps noir a 2.7 K 1’énergie d’un photon au maximum de la densité d’énergie
est donnée par la loi de Wien, soit environ 2.82 x kT ~ 6.6 - 1074 eV, et la densité spectrale d’énergie est
donnée par la loi de Stefan-Boltzmann soit 40T*/c ~ 0.26 eVem 3.
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optique et infrarouge rend possible la création de paires pour des rayons 7y de 100 GeV
a quelques dizaines de TeV tels que ceux observés par les imageurs Tchérenkov actuels.
La densité de photons appartenant a ce fond optique et infrarouge est en effet suffi-
sante pour limiter la transparence de I'univers aux photons de trés hautes énergies [94,95].

5.3.2 Fond de lumiere extragalactique (EBL)

Dans le contexte relatif a la propagation des photons 7 de tres haute énergie les fonds
optique et infrarouge sont regroupés sous le terme de fond de lumiere extragalactique
ou pour Extragalactic Background Light. LIEBL] est le champ de photons de fond de
I'univers le plus intense apres le CMB, il représente environ 5% de l'intensité intégrée to-
tale du spectre du fond électromagnétique de l'univers. Cette lumiére de fond est issue
de la lumiere stellaire des galaxies et de sa ré-émission en infrarouge par le milieu inter-
stellaire. Cette lumiere est intégrée sur 1'histoire de l'univers post-recombinaison, c’est en
quelque sorte une émission fossile de la formation des galaxies. La distribution spectrale
de I’EBL local (a z = 0) est ainsi un traceur unique de la formation et de 1’évolution des
galaxies[V| L'EBL garde également les traces des premiéres sources de lumiére a I'époque
de la réionisation, comme potentiellement des étoiles massives primordiales de faible
métallicité appelées étoiles de population III.

La distribution spectrale en énergie de I’EBL a une structure supposée bimodale : un
premier pic en optique et infrarouge proche peut étre attribué a la lumiere stellaire décalée
vers le rouge et un autre pic en infrarouge lointain peut étre attribué a la réémission de la
lumiere stellaire par différentes composantes de poussiere.

Dans la suite 'EBL sera considéré comme un fond isotrope. Pour une discussion relative
aux effets potentiels des fluctuations spatiales de I'EBL voir la discussion en[6.5]

Mesures et limites

Une mesure directe de la de I'EBL est trés difficile de par les émissions proches

d’avant plan de notre systeme solaire (lumiere zodiacale) et de notre galaxie (lumiere
diffuse galactique) qui sont tres largement dominantes devant I'EBL [96,97]. Les mesures
directes sont ainsi prises comme des limites supérieures potentiellement contaminées par
la lumiere d’avant plan [98].
Des limites inférieures strictes peuvent étre obtenues en intégrant la lumiere émise par des
galaxies résolues. Ces limites obtenues par le comptage de galaxies a différentes longueurs
d’onde convergent en principe vers I'intensité totale de 'EBL. La profondeur du comptage
est limitée par la résolution angulaire des instruments par rapport a la densité surfacique
des galaxies, qui apparaissent noyées dans un fond diffus. Cette approche ne permet pas
de résoudre des composantes réellement diffuses.

iv. Cette information est cependant dégénérée puisque I"émission est intégrée en redshift
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Une liste représentative des différentes mesures existantes de 'EBL est donnée dans le

tableau

Modeles

L'intensité de I’EBL local (a un z = 0) est une mesure intégrée des processus
radiatifs optiques et infrarouges sur I'histoire de l'univers. Dans un univers dépourvu
de poussiere la distribution spectrale de 'EBL correspond donc a 1’émission thermique
des étoiles des galaxies, et dans une moindre mesure aux processus non-thermiques
qui peuvent se dérouler dans les sites astrophysiques d’accélération de particules. En
présence de poussiere I'énergie est redistribuée par des processus d’absorption et de
réémission. La distribution spectrale résultante dépend alors de nombreux facteurs tels
la composition et la taille des particules de poussiere, ainsi que de 1’évolution de leur
abondance et de leurs propriétés au cours du temps. A partir de ces constatations de base,
différentes approches sont utilisées pour modéliser la distribution spectrale de I'EBL et

son évolution en [redshifd

e Des modeéles dits de backward evolution dans lesquels les émissions des populations
actuelles de galaxies sont extrapolées vers des redshifts plus lointains, voir e.g.
les modeles de Stecker et al. 2006 [119] ou Franceschini et al. (2008) [120]. Pour
une approche ot les parametres d’évolution sont inférés depuis des observations
a différents redshifts le modele de Dominguez et al. (2011) [121]. Pour une ap-
proche basée sur les limites inférieures strictes voir le modéle de Kneiske & Dole
(2010) [122].

e Des modeles dits de forward evolution dans lesquels des conditions initiales
sont spécifiées et les processus de formation des galaxies et leurs émissions
sont modélisées en suivant la fleche du temps, e.g. le modele de Gilmore et al.
(2012) [123] pour une approche semi-analytique complete depuis des conditions
cosmologiques initiales, ou e.g. le modele de Finke et al. (2010) [124] pour une
approche simplifiée basée sur les taux de formation stellaires inférés depuis les
observations et différentes composantes de poussiéres.

Les modeles les plus récents sont essentiellement en accord mutuel sur la partie optique
et infrarouge proche de la SED de I'EBL, comme illustré sur la Fig. Des différences

significatives sont cependant a noter concernant la “vallée” en infrarouge moyen ( 3 - 50
pm), et la remontée vers le pic en infrarouge lointain ( > 50 ym).

5.3.3 Opacité de l'univers aux rayons 7y de tres haute énergie

Sil est d’un grand intérét pour la cosmologie post-recombinaison, c’est également
une observable importante pour 1’astronomie 7y de tres haute énergie puisque ce fond rend
possible la création de paires e*e™ au dessus du seuil de réaction. Le flux intrinseque
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A Limite inférieure Limite supérieure Instrument Référence
(ym) MW m~2sr1) MW m2sr1)
0.159 3.75+£1.25 - HST/WEFPC2 [99]
0.23 2.254+0.32 - Galex [100]
0.3 37+07 - HST+Subaru [101]
0.3 - 18 +12 HST/WEFPC2 [102]
04 - 36 =10 méthode dark cloud [103]
0.44 - 79+4 Pioneer 10/11 [104]
0.45 6.1+1.8 - HST+Subaru [101]
0.515 - 30+9 Observations au sol [105]
0.55 - 55 + 27 HST/WEFPC2 [102]
0.61 74+15 - HST+Subaru [101]
0.64 - 77 +58 Pioneer 10/11 [104]
0.81 93+£16 - HST+Subaru [101]
0.815 - 57 £32 HST/WEFPC2 [102]
1.25 11.3+1.3 - HST+Subaru [101]
1.25 - 21 +15 COBE/DIRBE [106]
1.6 115+ 15 - Subaru [107]
2.12 10.0 £ 0.8 - Subaru [107]
2.2 9.0+12 - HST+Subaru [101]
2.2 - 20+ 6 COBE/DIRBE [106]
35 - 13.3£28 COBE/DIRBE [106]
3.6 5.6 £1.0 - Spitzer /IRAC [108]
4.5 44 +0.8 - Spitzer /IRAC [108]
49 - 22 +12 COBE/DIRBE [109]
15 1.9+04 - Akari [110]
16 22+02 - Spitzer [111]
24 2.86 7019 - Spitzer/MIPS [112]
60 - 281 £72 COBE/DIRBE [113]
65 - 125+9.3 Akari [114]
70 6.6 707 - Spitzer/MIPS [112]
100 8.35 £0.95 - Herschel /PACS [115]
90 - 223+5.0 Akari [114]
140 - 12.6 £ 6.0 COBE/FIRAS [116]
160 14.6 774 - Spitzer/MIPS [112]
160 - 13.7 = 6.1 COBE/FIRAS [116]
240 - 109 +4.3 COBE/FIRAS [116]
250 10.13 725 - Herschel /SPIRE [117]
250 - 10.3 + 4.0 COBE/FIRAS [116]
350 6.46 1112 - Herschel /SPIRE [117]
350 - 56+21 COBE/FIRAS [116]
500 28 104 - Herschel /SPIRE [117]
500 - 24+09 COBE/FIRAS [116]
850 0.24 +0.03 - SCUBA [118]
850 - 0.5+0.21 COBE/FIRAS [116]

TABLE 5.1 — Mesures existantes de la de I'EBL local dans la gamme représentée sur les Fig. et
Les mesures directes sont considérées comme des limites supérieures et les mesures par comptage de galaxies
sont considérées comme des limites inférieures. Ces limites (dont la liste est non-exhaustive) sont extraites
de [87] et [88].
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FIGURE 5.5 — Distribution spectrale de I’'EBL local. Les limites du tableau sont représentées ainsi que
les modeles évoqués dans le texte.

®;,:(E,) de rayons y émis par une source a un redshift z; est ainsi atténué par un facteur
e~ T(Ev%)  suivant une loi d’absorption ot leffet de 'EBL est encodé dans la notion de
profondeur optique T(E,, zs) [95,125]. Le flux observé s’écrit alors

@y (Ey) = Dine(E,) x e~ Erzs), (5.16)

La profondeur optique dépend notamment de la densité volumique ngg (€, z) de photons
d’EBL d’énergie propre € qui emplit le milieu extragalactique a un certain redshift z. Elle
consiste en une intégrale sur z, € et 0, 'angle entre les impulsions des photons :

P N T Ahgg
w(Bz) = [[a [Caph [T de e 2) o (BB, (42 ), G2

seuil

2.4
2m;c

ot p = 1 — cos(0), et I'énergie de seuil €5yl (Ey,2) = Ea(ita)

613

La section efficace de production de paires (dite de Breit-Wheeler) [93] s’écrit

qui se déduit de 1’Eq.

() = g 1= ) |3 ) in(; )~ 262 - %), 619
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FIGURE 5.6 — Section efficace de la réaction yy — e*e™ (Eg. en fonction de I'énergie disponible dans
le référentiel de centre de masse normalisée a I'énergie de seuil.

ou Pc est la vitesse des électrons sortants dans le référentiel de centre de masse (8 =
V1 — (2mc?)2/s) et or est la section efficace de Thomson. La section efficace de création
de paires est piquée proche du seuil de la réaction, avec un maximum a environ 1.4 x
\/3/2m,c?, voir Fig. De par les décalages vers le rouge des photons <y au cours de leur
propagation (E,(z) = E,o X (14 z)) et des photons d’EBL évoluant dans 'univers en
expansion (e(z) = g x (1 + z)), Iénergie minimale €y min (Ou respectivement la longueur
d’onde maximale Agmax) en EBL local a laquelle un rayon <y d’énergie observée E, en
provenance d'une source a un redshift z; peut étre sensible est donnée par la relation

hic 2m2ct
€0 i = = . 5.19
0,min )\O,max E%‘l/l(l +Zs)2 ( )

L’élément de distance dans 1" Eq. est fonction de la métrique de l'univers. Pour une
cosmologie ACDM de constante de Hubble Hj et de parametres de densité de matiére et
d’énergie noire () et (), il s’écrit

dl -1

e <H0(1 21+ 2 +QA> . (5.20)

Les valeurs Hy = 70 km sflMpc’l, Qp = 0.3 et Oy = 0.7 sont utilisées dans la suite,
sauf mention contraire. Ces valeurs sont en adéquation avec les résultats obtenus par
Planck a partir du CMB [126] ainsi qu’avec les résultats obtenus a partir de données plus
locales, comme par exemple [127]. Le parametre le plus influent est ici la constante de
Hubble puisque 1'expression de T est proportionnelle 1/Hj. L'influence du choix précis
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FIGURE 5.7 — Evolution de la profondeur optique T (Eq. en fonction de I'énergie des rayons vy ,
pour les redshifts de 0.01, 0.1 et 1. Les lignes pointillées noires correspondent aux profondeurs optiques
calculés a partir de la SED du modele de Franceschini et al. (2008) [120]]. Les fines lignes pointillées rouges
correspondent aux profondeurs optiques calculées a partir d’une modélisation simpliste de I’EBL consistant
en une distribution d’intensité constante de 5 nW m~2 sr~1, sans évolution propre.

des parametres cosmologiques sur le calcul de la profondeur optique est faible comparé
a la sensibilité accessible aux données a tres haute énergie actuelles, comme cela sera
brievement discuté dans le chapitre suivant.

Des courbes de profondeur optique calculées a partir du modele de Franceschini et al.
(2008) [120] (ligne pointillée noire sur la Fig. sont illustrées sur la Fig. pour trois red-
shifts représentatifs. Les courbes d’atténuation correspondant aux profondeurs optiques
de la Fig.|5.7| sont représentées sur la Fig. Si 'atténuation causée par I'EBL pour des
sources situées a quelques dizaines de Mpc (z = 0.01 correspond a environ a 45 Mpc)
ne se fait sentir qu’au-dela de 10 TeV, pour des sources & quelques Gpc (z = 1 corres-
pond a environ a 3.3 Gpc) cette atténuation est déja significative a 100 GeV. La condition
T = 1, correspondant a une atténuation d’environ 63%, peut également étre utilisée pour
définir un “horizon” observationnel similaire a la notion de libre parcours moyen [128].
Pour des revues détaillées concernant l'opacité de l'univers causée par 'EBL voir par
exemple [87}129].

L’atténuation en flux causée par 'EBL laisse une empreinte particuliere sur le spectre
observé ®,,;(E,) d'une source 7 extragalactique. Ce spectre observé est la convolution

du spectre intrinseque de la source ®;,,;(E,) avec I'effet d’absorption sur 'EBL (Eq. .
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FIGURE 5.8 — Equivalent de la Fig. pour Uatténuation e~ *. Les lignes pointillées noires correspondent a

la SED d’EBL du modele de Franceschini et al. (2008) [120]]. Les fines lignes pointillées rouges correspondent
T=1

a la distribution d’intensité constante de 5 nW m~2 sr—L. La ligne horizontale bleue représente la condition

Si cet effet d’opacité de l'univers aux rayons <y de trés haute énergie limite 1’étude
des sources extragalactiques, il permet 1'utilisation des rayons 7 pour contraindre
I'EBL indépendamment des mesures conventionnelles précédemment évoquées. La
dépendance particuliére du motif d’atténuation en énergie et en redshift permet ainsi
en principe d’identifier la signature de 'EBL dans les spectres en énergie des blazars
observés a trés hautes énergies sous certaines hypotheses concernant leur spectre in-
trinseque. De plus, la profondeur optique et le motif d’atténuation sont sensibles a la

forme de la SED de I'EBL, comme illustré par la comparaison avec une SED constante
sur les figures 5.7 et : la distribution bimodale supposée de I'EBL engendre ainsi

une modulation spectrale spécifique. Ces propriétés particulieres relatives a 1’opacité

de l'univers aux rayons <y ont été utilisées pour réaliser au cours de cette these la
premiere mesure de la de I'EBL avec H.E.S.S. indépendamment de toute contrainte
pré-existante et des modeles astrophysiques de 'EBL.
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Chapitre 6

Mesure du fond de lumiere
extragalactique avec H.E.S.S.
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Si les comptages de galaxies et les mesures directes permettent d’avoir une idée du
niveau en intensité de I'EBL, des incertitudes persistent quant a sa distribution spectrale

95



Chapitre 6. Mesure du fond de lumiere extragalactique avec H.E.S.S.

en énergie et a son évolution en redshift. L'astronomie y extragalactique de tres haute
énergie peut étre utilisée pour contraindre la SED de 'EBL de fagon completement ortho-
gonale aux mesures usuelles. Au-dela de l'intérét pour 1'étude de I’EBL per se et de ses
liens avec la cosmologie, cette approche permet de contraindre tout phénomene, exotique
ou non, qui affecterait significativement la propagation des rayons 7y de trés haute énergie
sur des distances cosmologiques. Certains de ces aspects seront notamment détaillés plus
loin dans les chapitres[7]et

Dans le présent chapitre le travail réalisé au cours de cette these concernant ’analyse de
données de H.E.S.S. et le développement d'une méthode de mesure de I'EBL a partir de
ces données est présenté. Cette premiere véritable mesure indépendante de la SED de
I'EBL avec H.E.S.S. permet une caractérisation générique de le transparence de l'univers
aux rayons 7 de tres haute énergie avec le moins d’a-priori possible.

6.1 Mesure indépendante de ’'EBL

6.1.1 Volonté d’'une approche modele-indépendante

L’idée d’utiliser les rayons y pour contraindre I’'EBL n’est pas nouvelle. Dés 1967 R.
Gould en évoquait la possibilité future [95]. De telles études ne sont réellement devenues
possible que dans les années 2000 grace aux développements de l’astronomie <y au sol
avec la détection de plusieurs sources extragalactiques et la mesure de leur spectre en
énergie. Avec H.E.S.S. une premieére étude de ce genre a été réalisée en 2006. Cette étude
s’est basée sur I'hypothése d'une limite inférieure théorique sur 1'indice de la loi de
puissance du spectre intrinseque des sources, d'une valeur de 1.5, hypothese basée sur
la considération de parametres “raisonnables” pour des modeles d’émission [130]. Des
limites supérieures sur le niveau global de I'EBL ont alors été obtenues en calculant le
niveau d’EBL nécessaire pour redresser 1'indice du spectre observé jusqu’a atteindre
cette limite présupposée. En utilisant les deux blazars H 2356-309 (z = 0.165) et 1ES
1101-232 (z = 0.186) H.E.S.S. a révélé un univers plus transparent que ce qui était attendu
a partir des mesures directes d’alors [131,132]. Ces limites supérieures obtenues avec
H.E.S.S. se trouvent proches des limites inférieures obtenues par comptage de galaxies.
Les modéles d’EBL ont été ré-évalués a la baisse afin d’étre compatibles avec cette limite
Cette premiere étude a été suivie par une détermination modele-dépendante de 'EBL
en ajustant les profondeurs optiques d’un modéle choisi aux spectres d’un échantillon
de spectres de blazars [133]. Avec cette approche la SED de I'EBL est figée a la forme du
modele dont seule la normalisation est libre. Cette normalisation est ajustée conjointe-
ment aux spectres intrinséques des sources suivant des formes lisses et concaves. Le test
statistique obtenu équivaut a une détection a 8.8 ¢ de ’absorption causée par I'EBL par

i. Un exemple d'une telle ré-évaluation est visible sur la Fig. ot 'on voit la différence entre le modele
[119] datant de 2006 et les modeles plus récents.
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rapport au cas sans absorption, avec un facteur de normalisation relatif au modele de
Franceschini et al. (2008) [120] de 1.277012 (stat) & 0.25(sys). Dans la suite cette étude
sera dénommée HESS2013.

D’autres contraintes sur I’'EBL par ’effet d’absorption des rayons -y ont été réalisées par
les collaborations MAGIC et VERITAS e.g. [134}/135] ainsi qu’avec les données du satellite
Fermi-LAT détectant des rayons -y de haute énergie, pour des redshifts plus lointains [136].

L’analyse présentée dans ce chapitre suit une approche différente, dont le but est
de déterminer la forme de la SED de I'EBL en plus de sa normalisation absolue i.e. une
véritable mesure de la SED de 'EBL avec H.E.S.S. Cette approche est motivée par le
fait que I'empreinte laissée par I’'EBL contient une dépendance particuliere en énergie et
en redshift qui doit permettre de traduire le motif d’atténuation observé en termes de
niveaux d’EBL résolus en énergie.

Plusieurs approches modele-indépendantes a la détermination de I'EBL ont vu le jour
dans les années 2010 (e.g. [88,137-139]) tirant parti de I’accumulation des spectres publiés
par différentes expériences. L'utilisation exclusive des données de H.E.S.S. donne la pos-
sibilité de manier les incertitudes systématiques de facon homogene. Le travail effectué
dans cette thése est la premiere approche modéle-indépendante a la détermination de
I’EBL réalisée de fagon interne a une collaboration expérimentale.

Le but d'une telle étude est non seulement de mesurer la SED de I'EBL avec
H.ESS. indépendamment de tout modele, mais aussi de caractériser la transparence
de 'univers aux rayons 7y de fagon générique, avec le moins d’hypotheses possibles.
Ce dernier aspect est particulierement pertinent dans le cadre des études des processus
de second-ordre (exotiques ou non) qui peuvent affecter la propagation des rayons
v sur des distances extragalactiques comme par exemple 1'existence de particules de
type axion (e.g. [140, 141]), la brisure de l'invariance de Lorentz (e.g. [142,143]), le
lentillage gravitationnel (e.g. [144]]), ou les cascades de particules secondaires dans les
champs magnétiques extragalactiques (e.g. [145,/146]). Les aspects concernant la brisure
de l'invariance de Lorentz a 1’échelle de Planck seront seront notamment présentés en
détail au Chap.[7]et les aspects relatifs aux cascades électromagnétiques dans les champs
magnétiques au Chap.

6.1.2 Ingrédients de la mesure
Spectres déconvolués de blazars

Les éléments de base de toute étude de I'EBL par absorption 7y sont des spectres
en énergie de sources extragalactiques. Ces sources doivent étre situées a des distances
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cosmologiques suffisantes pour leur observation dans un régime d’atténuation non
négligeable. Pour une identification optimale du motif d’atténuation ces sources doivent
étre détectées avec une grande significativité pour mesurer un spectre de qualité, sur une
gamme en énergie la plus large possible. Les données utilisées seront présentées dans la
section

Afin de pouvoir réaliser un ajustement spectral du motif d’atténuation de I'EBL des
points de spectres doivent étre obtenus indépendamment de toute forme prédéfinie. C’est
la méthode de déconvolution spectrale présentée au Chap. ] qui est ainsi utilisée pour
cette étude. La matrice de covariance obtenue lors de la déconvolution permet la prise en
compte des corrélations entre les points lors de 1’ajustement.

Hypothéses sur les spectres intrinséques

Une complication majeure a la détermination de I'EBL par absorption <y vient de
I'incertitude relative aux spectres intrinseques des sources et de la dégénérescence
possible qu’il y a entre courbure intrinséque et atténuation sur 'EBL. Les blazars ne sont
effectivement pas des chandelles standards dont la luminosité et le spectre d’émission
7 seraient prédéterminés. En revanche, I'émission d’origine non-thermique de ces objets
présente des caractéristiques régulieres typiques qui peuvent étre exploitées. Comme
introduit au Chap. [1} le spectre en loi de puissance est une conséquence fondamentale des
mécanismes d’accélération des particules chargées sous-jacents a I'émission des rayons 7.
Des corrections a ces mécanismes peuvent faire apparaitre une courbure logarithmique
ou une coupure exponentielle. Il apparait alors raisonnable de considérer les spectres
intrinseques comme des fonctions de type loi de puissance régulieres en énergie i.e.
sans changements de signe de la dérivée seconde. Afin d’éviter d’attribuer l'intégralité
de la courbure observée a I'EBL, une courbure intrinseque doit étre autorisée. C’est
cette hypothese qui sera faite lors des ajustements réalisés ci-apres en considérant des
paraboles logarithmiques intrinséques dont les parametres spectraux (normalisation du
flux, indice de la loi de puissance, et indice de courbure) sont des parametres libres de
'ajustement.

La dégénérescence vis-a-vis des spectres intrinseques reste le facteur limitant de toute
étude EBL basée sur I’atténuation des rayons <. En effet, malgré des modéles d’émission
aboutis permettant de rendre compte des observations multi-longueur d’onde des blazars
une part d’incertitude restera toujours présente sur I'allure exacte des spectres émis a tres
haute énergie. La simple extrapolation du spectre observé a plus basse énergie n’est en
aucun cas certaine de correspondre a la réalité. Il est ainsi particuliérement important de
chercher a contraindre I'EBL avec le moins d’a priori possible, en ne se basant que sur le
motif d’atténuation attendu a tres haute énergie.
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Paramétrisation de 1a SED de ’EBL

Une détermination “modele-indépendante” de I'EBL doit étre basée sur une
paramétrisation des degrés de liberté liés a 1'EBL et doit permettre de quantifier
I’'adéquation entre la paramétrisation testée et les mesures expérimentales.

Comme illustré au Chap. [5|sur les figures[5.7 et[5.8} les profondeurs optiques et motifs
d’atténuations sont essentiellement dépendants du niveau et de la forme de la densité
d’énergie de I'EBL local 63% (équivalent a une intensité lumineuse de ZA¢l)), ott
€0 = €/(1+ z) est I'énergie des photons EBL a z = 0 . Cette densité d’énergie doit donc
étre paramétrisée de facon a pouvoir étre confrontée aux motifs d’atténuation dans les
spectres de blazars.

En plus de la densité d’énergie locale, l'atténuation dépend également, dans une
moindre mesure, de 1'évolution propre de I'EBL en redshift. En effet, en plus des effets
inhérents a 'expansion de 1'univers affectant 1’énergie et le volume physique, la densité
d’énergie comobile de 'EBL a une évolution propre en redshift. Cette évolution est prise
en compte en introduisant une fonction d’évolution feyo1(€0,z) découplée de la densité
d’énergie locale

dn dn
de dZBL (€,z) = deoﬁ(eo,O) X fevol(€0,2), (6.1)

La fonction d’évolution fey(€0,z) n'est pas prise comme un parametre libre de la
mesure étant donné sa faible influence. Cette fonction d’évolution doit tenir compte a
la fois de 1’évolution de la densité de photons avec la variation du volume physique
en redshift (suivant un comportement en (1 + z)%) ainsi que 1'évolution propre de la
densité comobile causée par la production et la redistribution de photons a différents
redshifts. Cette évolution propre de I'EBL n’est pas mesurable en 1’état et reste peu
connue. Elle peut étre modélisée comme une correction a 1’expansion cosmologique libre
(1+2)% — (1+z)3 vl ot1 'indice igy est choisi afin de reproduire au mieux les résultats
prédits par les modeles phénoménologiques avec typiquement ie,, = 1.2 — 1.7 selon
le modele choisi [88]138]. Cette modélisation simple considere une évolution globale
(uniforme) en énergie de la SED spectrale de 'EBL. Alternativement cette fonction
d’évolution peut étre directement extraite d’'un modele en prenant le rapport entre la
SED prédite a un redshift donné et la SED locale, pour différentes énergies. C’est cette
hypothese qui est retenue dans la suite, en extrayant I’évolution propre du modele de
Franceschini et al. (2008) [120]. L’histogramme bidimensionnel correspondant a cette
fonction d’évolution est illustré sur la Fig.
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FIGURE 6.1 — Rapport entre la SED du modele d’EBL de Franceschini et al. (2008) et sa SED locale, sur une
gamme en redshift [0, 0.5]. L'effet principal est I'accroissement de la densité d’énergie avec le redshift, effet
associé a I'expansion de I'univers. Cette évolution n’est cependant pas uniforme en énergie de par I'évolution
propre de I'EBL.

L'effet de cet ingrédient modele-dépendant sur 1’évolution propre de ’EBL reste trés
faible pour les blazars observés a tres haute énergie dont les redshifts sont faibles ou
modérés (z < 1), voir la discussion associée a la section 6.5

Une autre hypothése sous-jacente de la mesure est que la paramétrisation de 1’'EBL
s’applique pour tout blazar indépendamment de sa position dans le ciel, i.e. 'EBL est
considéré comme un fond isotrope sans fluctuations spatiales significatives. Si de faibles
anisotropies de I'EBL peuvent étre observées par certaines mesures directes ( [147]), I'utili-
sation de I’hypothése d’isotropie de 'EBL dans le cadre de la propagation des rayons -y est
confortée par des études ot la traversée par des rayons y de zones de densités variables
en photons d’EBL est considérée. Méme lors de la traversée successive de plusieurs zones
sous-denses ou sur-denses de taille réaliste, la profondeur optique ne varie au plus que

de quelques pour-cents [148,149].

6.2 Echantillon de données

6.2.1 Sélection et réduction des données

Les données utilisées proviennent de blazars dont le redshift est connu, observés
par HEESS. depuis ses débuts (cette analyse est donc une analyse de type H.E.S.S.-1
uniquement, de facon a traiter un échantillon homogene). Seuls des blazars appartenant
a la classe des BL Lacs sont utilisés : leur émission a treés haute énergie n’est ainsi pas
affectée par l'environnement local du blazar. Les différents jeux de données et leurs
caractéristiques principales sont listés dans le tableau [6.1]
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Les blazars peuvent montrer des signes d"une variabilité spectrale corrélée a leur ni-
veau en flux, ce qui peut étre une source de biais en terme de détermination de I'EBL.
Afin d’éviter cet effet les données prises sur des sources dont la variabilité spectrale
est avérée sont subdivisées en groupes selon la valeur de leur flux intégré, et rangées
dans des bins logarithmiques en flux. Cette approche est identique a celle utilisée dans
I’étude HESS2013. Ces sous-jeux de données, identifiés par un numéro, sont ordonnés
par flux croissant. Les données choisies satisfont a des criteres de qualité standard pre-
nant par exemple en compte les conditions météorologiques au cours des observations,
ou des résultats de calibration tels le nombre de pixels non opérationnels. La chaine de re-
construction et d’analyse Model est utilisée, en adoptant les coupures de type Loose [48]
correspondant a un critére 40 photo-électrons minimum par image. Les spectres sont
déconvolués avec la méthode présentée au Chap. [ en utilisant un seuil correspondant
a 15% de la surface effective maximale. Une significativité minimale de 2 ¢ est requise
pour qu'un point soit créé. L'extrémité haute de la gamme en énergie couverte par chaque
spectre reflete ainsi la queue de distribution en significativité.

Une vérification croisée des résultats d’analyse et des spectres obtenus est effectuée
en utilisant la chaine de reconstruction et d’analyse InPACT, menant a des résultats com-
patibles. De plus, une compatibilité parfaite est observée entre les spectres déconvolués
obtenus et les points résiduels des spectres dérivés par la méthode de forward folding de
I’analyse Model.

6.2.2 Blazars considérés

Mrk 421 (z = 0.031 [150,|151]) est la premiére source extragalactique détectée a
trés haute énergie [152]. Ce blazar variable est observé par H.E.S.S. a grand angle
zénithal (2 60°) de par sa latitude élevée [153]. Par conséquent, le seuil en énergie est
particulierement élevé (2 1 TeV) a cause de la forte absorption atmosphérique, mais la
surface effective de détection est élevée aux plus hautes énergies, permettant la mesure
d’un spectre s’étendant au-dela de 10 TeV[] En plus des données prises en 2004 sur
Mrk 421, des données prises durant 1'épisode éruptif de 2010 sont considérées [154].
Mrk 501 (z = 0.034 [151]) est la seconde source extragalactique découverte a tres haute
énergie [155], elle est également observée par H.E.S.S. a tres grand angle zénithal (2 60°).
Les observations prises durant I’éruption de 2014 sont ici considérées. Ces sources a
faible redshift dont le spectre s’étend au-dela de 10 TeV sont essentielles afin de sonder
I'EBL en infrarouge lointain. Pour PKS 2005-489 (z = 0.071, [156]) les données utilisées
sont identiques a HESS2013, et détaillées dans [157] et [158]. Le blazar 1ES 1312-423
(z = 0.105 [159]) est une source peu lumineuse située dans le méme champ de vue
que la radio-galaxie Centaurus A, et qui bénéficie ainsi des nombreuses observations
de H.E.S.S. dans ce champ de vue [160]. Le blazar PKS 2155-304 (z = 0.116, [161]) est
une source emblématique souvent observée avec H.E.S.S. Les données prises durant

ii. Les spécificités des observations a grand angle zénithal seront notamment détaillées dans le Chap.
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Chapitre 6. Mesure du fond de lumiere extragalactique avec H.E.S.S.

Spectre Temps d’observation o z Emin — Emax
(heures) (TeV)
Mrk 421 (1) 49 89.6 0.031 141 —14.9
Mrk 421 (2) 3.8 122 0.031 1.22 —15.9
Mrk 421 (3) 2.9 123 0.031 1.19 —-19.5
Mrk 421 (2010, 1) 3.3 96.2 0.031 1.6 —16.5
Mrk 421 (2010, 2) 1.6 46.0 0.031 1.5—-15.2
Mrk 501 1.8 66.7 0.034 1.9-195
PKS 2005—489 (1) 71.2 28.8 0.071 0.29—-1.6
PKS 2005—489 (2) 18.7 29.2 0.071 0.29 - 3.0
1ES 1312—423 174.9 5.6 0.105 0.24—-3.0
PKS 2155—304 (1) 7.4 94.8 0.116 0.24 —4.6
PKS 2155—304 (2) 6.1 119 0.116 0.24 —1.98
PKS 2155—304 (3) 5.5 187 0.116 0.24 — 3.7
PKS 2155—304 (4) 2.6 135 0.116 024 —2.44
PKS 2155—304 (5) 3.5 227 0.116 0.24 —4.6
PKS 2155—304 (6) 1.3 172 0.116 0.29 — 4.6
PKS 2155—304 (7) 1.3 200 0.116 0.29 —3.6
PKS 2155—304 (2008) 25.4 111 0.116 0.19-3.7
1ES 0229+200 57.7 11.6 0.14 04—28
H 2356—309 92.6 19.6 0.165 0.19 —1.98
1ES 1101—232 58.2 16.8 0.186 0.19 —1.98
1ES 0347—121 33.9 14.1 0.188 0.19-6.9
1ES 0414+009 73.7 9.6 0.287 0.19 — 0.69

TABLE 6.1 — Informations relatives aux jeux de données utilisés, incluant le temps d’observation, la signifi-
cativité de détection o, le redshift de la source z, ainsi que la gamme en énergie couverte par chaque spectre
déconvolué.

I'éruption exceptionnelle de 2006 sont utilisées, ainsi que les observations prises durant
I'état bas de 2008. Ces jeux de données dont la statistique est exceptionnellement haute
permettent d’obtenir des spectres d’excellente qualité, essentiels pour une identification
claire du motif d’atténuation sur I’EBL. Pour 1ES 0229+200 (z = 0.14 [162])), H 2356-309 (z
= 0.165 [163]]), 1ES 1101-232 (z = 0.186 [164]) et 1ES 0347-121 (z = 0.188 [165]]) les données
utilisées sont identiques a celles utilisées dans HESS2013. Le blazar distant 1ES 0414+009
(z = 0.287) est également pris en compte, avec des données prises par H.E.S.S. s’étalant
sur une période allant de 2005 a 2009 [166]. Les caractéristiques de 1’échantillon sont
résumées dans le tableau

Les spectres déconvolués de cet échantillon de données totalisent 256 points spectraux.
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La couverture de cet échantillon en énergie et en redshift est illustrée sur la Fig. Tous
les spectres utilisés sont regroupés dans I’annexe [A]

= T T Franceschini et al. 2008

Dominguez et al. 2011

Finke et al. 2010

~ " Gilmore et al. 2012 (Fiducial)

Energy [ TeV ]

Kneiske & Dole 2010

C
107"

Redshift

FIGURE 6.2 — Couverture en énergie des spectres de la table|6.1| (lignes verticales rouges), en fonction du
redshift. Les horizons attendus a partir des modeles d’EBL représentatifs sont représentés pour les conditions
T=1etT=05.

6.3 Meéthodes d’ajustement de ’'EBL

Dans cette section le développement des méthodes de paramétrisation et d’ajuste-

ment de la SED de I'EBL réalisé au cours de cette these est présenté. L'objectif de ces
méthodes est de permettre l'identification du motif d’atténuation de I'EBL dans les
spectres déconvolués de blazars et de transcrire cette atténuation observée en terme de
SED de I'EBL.
La premiere méthode qui a été développée est basée sur 1'ajustement a une multitude de
formes d’EBL afin de déterminer quelles sont les formes ajustent le mieux les données.
Si les résultats préliminaires obtenus ont montré la possibilité d’accéder a la forme de
la SED de I'EBL avec les données de H.E.S.S., les limitations propres a cette approche
ont conduit au développement d'une méthode plus robuste permettant de résoudre la
densité d’énergie d’EBL dans différentes bandes spectrales.
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Chapitre 6. Mesure du fond de lumiere extragalactique avec H.E.S.S.

6.3.1 Balayage de l’espace des configurations avec des splines

Le principe de la premieére approche suivie pour déterminer la SED de I'EBL de fagon
modele-indépendante est de tester une multitude de formes de SED d’EBL local et de
comparer 1'ajustement donné par le motif d’atténuation associé a chacune de ces formes
aux spectres de blazars mesurés avec H.E.S.S. Pour générer des formes d’EBL de fagon
générique des splines cubiques sont créés a partir de nceuds séparés de fagon logarith-
mique en énergie et intensité, de facon a couvrir 'espace des configurations possibles
pour la SED de I'EBL. Cette approche est inspirée des travaux de [138,167] ot1 des splines
sont utilisées pour obtenir une limite supérieure sur 1'EBL.

Décomposition du calcul de la profondeur optique

Pour une spline donnée, le calcul de la profondeur optique associée peut étre
décomposé linéairement. En effet, une spline cubique est une fonction définie par
morceaux avec des polyndomes de degrés trois. Une paramétrisation de la SED de 'EBL
local par une spline cubique construite sur N nceuds s’écrit

Jditgy N-1 3 )
0 deo - 20 kzoal’/keo. (6.2)
= =

Les (N x 4) coefficients a; ; d"une telle spline cubique encodent ses variations en intensité
d’EBL entre les différents nceuds de la grille {i} placés a des énergies {¢€;}. La profondeur
optique peut ainsi étre décomposée linéairement

N-1 3

T(Eyzs) = Y Y aiktix(Ey, 25), (6.3)

i=0 k=0

avec

Zs dl 2 €ir1 _
t(Er,ze) = [Tzl [Cand [ deo €6 fuva(eo,2) oy [BE, (1+2), 0(1+2), ).

(6.4)
Ces profondeurs optiques monomiales par intervalle peuvent étre calculées a ’avance
pour étre ensuite appelées lors de I’ajustement.

Le nombre de possibilités de splines différentes augmente de maniére exponentielle
avec le nombre de nceuds considérés. Pour une grille symétrique de N x N nceuds le
nombre de possibilités pour une spline dont les nceuds voisins doivent appartenir a des
colonnes successives de la grille est de NV. Afin d’éviter une explosion combinatoire
du nombre de splines tout en gardant une couverture de 'espace des configurations la
plus dense possible certaines restrictions doivent étre appliquées, par exemple en limi-
tant la couverture en intensité des noeuds de la grille. Plusieurs grilles différentes peuvent
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6.3. Méthodes d’ajustement de I'EBL

également étre utilisées de facon décalée en énergie et/ou en intensité, comme illustré
sur la Fig. Ceci permet dans une certaine mesure de se libérer des contraintes de
formes imposées par le passage des splines au travers du réseau de noeuds choisi. Les
splines doivent couvrir une gamme en longueur d’onde adaptée a la gamme en énergie
des spectres a trés haute énergie, suivant les relations et[5.19,

L
N T Y
= [ . 1-1. . . J ll‘
105— I.IJT.H’T_ . . . ..
e t e . .
[t o
|t ) 'Ifﬁ

1
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FIGURE 6.3 — Exemple de grilles utilisées pour la construction des splines, ici représentées en longueur
d’onde. Les points noirs et gris représentent les nceuds de grilles différentes décalées en longueur d’onde
et en intensité. Les grilles représentées suivent les limites inférieures obtenues par comptages de galaxies
et ne sont pas étendues en deca. Ces deux grilles réunies sous-tendent 116640 splines. Leur couverture en
longueur d’onde garantit une sensibilité a I'absorption v dans la gamme ~ 200 GeV - 20 TeV.

Ajustements

Chaque spectre est ajusté en utilisant I’atténuation calculée a partir de chaque spline j
construite a partir des nceuds d’une grille avec I'expression|[6.5]:

(Dobs(E’y) = q)int(E’y) X eiTj(Eﬁy'zs)/ (65)

ou la profondeur optique associée a la spline testée 7; est calculée en utilisant la
décomposition de 1’Eq.

Les spectres intrinseques sont paramétrisés avec les formes les plus naturelles qui
peuvent étre attendues de processus d’émission non-thermiques, i.e. des lois de puis-
sances ainsi que des paraboles logarithmiques. Le choix d"une forme peut étre fonction
de la probabilité associée a 1’ajustement. Ces fonctions étant imbriquées (la parabole
logarithmique devient une loi de puissance lorsque son indice de courbure tend vers 0)
I'ajustement avec la parabole logarithmique généralise la loi de puissance.
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FIGURE 6.4 — Exemple de résultat individuel avec la méthode des splines pour un spectre du blazar PKS
2155-204, en utilisant les grilles de la Fig. [6.4(a)| : Toutes les splines dans l'intervalle a 1 o sont
représentées en bleu. Les contours de I'enveloppe créée par ces splines sont représentés par les lignes tiretées
noires. La représentation des splines est limitée au domaine d’intersection des deux grilles. L'évasement
progressif de 'enveloppe aux extrémités traduit la perte de sensibilité progressive vis-a-vis de la gamme en
énergie couverte par le spectre considéré. A noter éqalement que les “ventres” des splines entre les neeuds
élargissent la couverture en intensité au-dela de la position des neeuds sur la grille. [6.4(b)] : Spectre dont
I'ajustement est réalisé par une parabole logarithmique atténuée avec I’EBL paramétrisé par les splines de la
grille. Les spectres ajustés atténués avec toutes les splines dans l'intervalle a 1 o sont représentés en bleu.
Les lignes rouges représentent les paraboles logarithmiques intrinséques associées, sans prendre en compte
les erreurs sur les parametres spectraux ajustés.

Selon la forme et la normalisation de chaque spline, la qualité de l'ajustement peut
différer significativement. L'ajustement ne contient pas explicitement de parametres
libres liés a I’'EBL, ces parametres sont dissimulés dans la définition des splines sur la
grille. L'ajustement est réalisé en considérant l'estimateur des moindres carrés x? de
I'Eq. .7} Apres le balayage de toutes les splines construites sur une grille, la spline
avec laquelle 'estimateur des moindres carrés est minimum x2,,, est considérée comme
la forme optimale de SED d’EBL. Le contour créé par 'ensemble des splines dont
l'ajustement spectral satisfait a la condition x? < xip, + 1 forme alors une enveloppe
qui est considérée comme l'incertitude statistique a 1-¢ autour de la valeur mesurée. Un
exemple d’une telle enveloppe est montré sur la Fig.

Les parameétres spectraux intrinseques qui sont ajustés peuvent différer significa-
tivement pour des splines dans une enveloppe. Cet effet est illustré sur la Fig.
ou plusieurs “familles” de paraboles logarithmiques intrinseques correspondent a des
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spectres observés similaires. Ceci est un exemple de dégénérescence irréductible entre
spectres intrinséques et SED d’EBL.

Les enveloppes sont considérées comme entourant la mesure réelle. Pour combiner
'effet de I'ajustement de plusieurs spectres et bénéficier de l'effet collectif de 1'EBL, les
résultats individuels sont combinés comme des mesures indépendantes d’une méme
quantité. Pour ce faire les enveloppes sont découpées en fines bandes spectrales et la
valeur centrale est prise comme une mesure du niveau d’intensité d’EBL dans cette
bande. Cette méthode permet également d’obtenir une enveloppe finale qui n’est pas
figée par la position des nceuds des splines.

Résultats et limitations

Des résultats préliminaires obtenus avec la méthode des splines en utilisant les
sources PKS 2005—489, PKS 2155-304, 1ES 02294200, H 2356—309, 1ES 1101-—-232
et 1ES 0347—121 ont été présentés a la conférence International Cosmic Ray Conference
2015 [168]. La bande de confiance issue de la combinaison des différentes enveloppes
de splines est représentée sur la Fig. Cette bande prend également en compte les
erreurs systématiques estimées par 1’exclusion relative des différents spectres lors de la
combinaison.

Energy[eV]
1 107t 1072
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FIGURE 6.5 — Résultat préliminaire obtenu a partir des grilles de la Fig. twec les spectres des six blazars,
présenté i la conférence ICRC 2015 [168|. La bande représentée englobe les incertitudes systématiques. Pour
plus de détails sur ce résultat voir [168]].
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La méthode utilisant des splines construites a partir d'une grille est sensible a la
position et a I'espacement des nceuds sur la grille, a moins d’utiliser un maillage tres fin.
De par I'explosion combinatoire du nombre de splines avec I’laugmentation du nombre
de nceuds cette méthode est peu flexible et requiert une grande puissance de calcul ; une
couverture fine de I’'espace des configurations sans restriction d’intensité est difficilement
réalisable. Un maillage fin induit également des splines avec des sous structures fines
(e.g. des sinuosités entre nceuds voisins) auxquelles les données -y ne sont pas sensibles.
En plus de ces limitations d’ordre pratique cette méthode n’est pas totalement satisfai-
sante sur plusieurs points. Il n’y a pas a proprement parler d’ajustement des parametres
reliés a 'EBL, mais les tests successifs d'une multitude de paramétrisations. De plus, la
largeur de I'enveloppe des splines dans l'intervalle )(fnin + 1 peut ne pas toujours étre un
estimateur fiable de l'incertitude statistique, par exemple lorsque toutes les splines en
question se croisent en un nceud.

Si cette méthode montre que la forme de la SED de I'EBL est accessible en utilisant
uniquement les spectres v a treés haute énergie mesurés par H.E.S.S., ses limitations ont
conduit au développement d'une méthode plus robuste et plus proche d"une mesure di-
recte.

6.3.2 Ajustement des niveaux d’EBL en bandes d’énergie

Remplacer I'espacement discret entre les nceuds d'une grille par des niveaux conti-

nument ajustables dans différentes bandes spectrales est une solution qui permet d’in-
troduire les degrés de libertés reliés a 'EBL comme de véritables parametres libres dans
'ajustement.
Cette méthode est a la fois plus directe, robuste et plus audacieuse puisqu’ici aucune
restriction en intensité n’est imposée par des noeuds. La confrontation avec des formes
d’EBL en conflit avec les limites inférieures est alors possible, ce qui est particulierement
intéressant dans 1'étude des processus de propagation du second ordre, dont certains se-
ront étudiés dans la partie 3. Dans ce formalisme, la SED de I’EBL local est décomposée
en bandes spectrales contigués de bornes [€;, €;1+1] et de contenu p; > 0.

dn 1sie € (€, €it1]
2 UFlgsL ) ) NI _ 0 ir Ci+1
D ey Zi:wl(eo)pl, ot w; (o) { 0 sinon : (6.6)
Cette paramétrisation de la SED de I'EBL est injectée dans le calcul de la profondeur
optique (Eq. 5.17) qui peut étre décomposée linéairement avec les parametres {p;} de
fagon analogue a la décomposition de I'Eq[6.3} Ce jeu de parametres correspondant aux
niveaux d’intensité en EBL peuvent alors étre ajustés aux spectres mesurés par H.E.S.S.

La SED d’EBL local est ainsi divisée en quatre bandes en énergie (ou longueur d’onde)
de largeurs logarithmiques égales. Ce choix simple s’avére étre optimal en termes de
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sensibilité. Un nombre de bandes plus élevé n’améliore pas significativement la qualité
des ajustements et provoque un accroissement des erreurs sur les niveaux ajustés. Ces
niveaux étant des parametres libres de I’ajustement, leur nombre est également limité par
le nombre de parametres libres, et doit rester inférieur au nombre de points de chaque
spectre moins le nombre de parameétres spectraux intrinseques (du moins dans le cas
d’un ajustement spectral individuel).

Comme pour la couverture en énergie de la grille avec la méthode des splines, les
bandes doivent couvrir 1'intégralité de la gamme de sensibilité des spectres <y. La borne
de basse énergie (haute longueur d’onde) correspond au seuil de création de paires avec
les points de spectres de plus haute énergie de 1’échantillon de données suivant I’Eq.
La borne de haute énergie (basse longueur d’onde) est choisie afin de se situer plus loin
que le pic de la section efficace de création pour les points spectraux de plus basse énergie
de I’échantillon, puis ajusté a posteriori comme 1’énergie limite en dega de laquelle la sen-
sibilité dans cette bande est perdue.

Hypothese nulle

Les niveaux en intensité de I’EBL vont étre ajustés afin de minimiser tout motif
ne pouvant pas étre pris en compte par la paramétrisation du spectre intrinseque. Les
niveaux sont libres d’étre nuls, cette méthode permet donc une comparaison directe avec
I'hypothése d’absence de 'EBL.

Si tous les spectres de I'échantillon sont ajustés par des lois de puissance en l'ab-
sence d’EBL ®pwy (E,) = ®o(E,/Ep) “ l'estimateur de la qualité de 1’ajustement est de
Y X]%PWL = 1476.5 pour 256 — (2 x 22) = 212 degrés de liberté (le nombre de points tota-
lisé par les 22 spectres mois les parametres spectraux ajustés). Les résidus de ’ajustement
montrent une importante dispersion avec une modulation visible comme illustré sur la
Fig. Ce résultat démontre l'insuffisance de cette paramétrisation. La considération
de paraboles logarithmiques ®1p(E,) = ®o(E,/Eg) ~* Plos(E+/Eo) permet d’introduire la
possibilité d"une courbure spectrale, avec B le parametre de courbure. La qualité de 1'ajus-
tement est alors significativement améliorée puisque ) ; )(J%LP = 284.8, pour 256 — (3 x
22) = 190 degrés de liberté. Cependant, une modulation dans la distribution des résidus
a I’ajustement peut toujours étre observée, de fagon plus ou moins marquée selon les cas.
Un exemple représentatif est montré sur la Fig. pour la distribution a 1’ajustement
log-parabolique du spectre associé au jeu de données PKS 2155-304 (5).

Cette méme observation peut étre faite en utilisant d’autres formes spectrales lisses, tant
que des irrégularités intrinseques ne sont pas considérées. Les propriétés de ces modu-
lations et leur dépendance en énergie et en redshift sont cruciales a cette étude visant a
mesurer la SED de I'EBL. En effet, ces modulations -non prises en compte par des formes
spectrales lisses— peuvent étre traduites en termes de détection de I'EBL et de mesure de
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son intensité dans différentes bandes spectrales.

Ajustement joint

Pour chaque spectre correspondant aux jeux de données du tableau [6.I|un ajustement
simultané des niveaux d’EBL et des parametres spectraux est réalisé. Les spectres
intrinseques sont décrits par des paraboles logarithmiques, ce qui inclut naturellement
les lois de puissance. Ce choix permet d’éviter d’attribuer l'intégralité de la courbure
observée a l’atténuation EBL.

Une autre hypothese implicite est que ces spectres intrinseques sont non-convexes
puisque seules des valeurs positives de a et f sont considérées. Ces considérations
simples permettent une détermination de I'EBL qui ne dépend pas d’hypothéses
spécifiques quant au mécanismes d’accélération sous-jacents.

La matrice de covariance Ct déterminée lors de la procédure de déconvolution est
utilisée, de fagon a prendre en compte les corrélation entres les points spectraux dans la
minimisation de x2. La fonction minimisée est

Xz = (&)test - c_Isobs)TCT_1 (c_f)test - c_I’)obs)/ (6.7)

ol &Dobs est le vecteur des points spectraux, et - correspond aux fonctions testées qui
ont pour parametres libres les quatre niveaux EBL {p;} et les parametres spectraux in-
trinseques (o, &, ) :

®@rest (Eq, 25) = Pint(Eq, Do, a, B) x e~ T Erzsdeid) (6.8)

soit un ajustement a sept parametres libres. La profondeur optique T(E., zs, {p;}) résulte

de l'injection de l'équation[6.6|dans

Les niveaux d’EBL sont ici des parametres indépendants au cours de l’ajustement
de chaque spectre et seront ensuite combinés comme des parametres communs, comme
présenté dans la sous-section Cette approche permet une identification claire de
la sensibilité de chaque spectre a la mesure de I'EBL et de sa contribution relative au
résultat global dans chaque bande de longueur d’onde. Pour une discussion concernant
une approche alternative ot les niveaux d’EBL sont globaux et donc identiques pour tous
les spectres, se référer a la sous-section [6.7.2}

Les ajustements sont réalisés en utilisant les procédures de minimisation de la
suite TMinuit du logiciel ROOT Une attention particuliére a été portée a la bonne
convergence de chaque ajustement : la minimisation consiste en 1'utilisation successive
des méthodes MIGRAD et HESSE. MIGRAD consiste en un algorithme puissant de recherche
linéaire a direction de descente. HESSE utilise ensuite la matrice des dérivées secondes

iii. https ://root.cern.ch/doc/master/classTMinuit.html
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FIGURE 6.6 — Résidus des ajustements spectraux sans EBL, en fonction de I'énergie. |6.6(a)|: Résidus de tout
I"échantillon de spectres pour I'ajustement a des lois de puissance ) ; ij- = 1476.5.16.6(b)| Résidus de tout

I"échantillon de spectres pour I'ajustement a des paraboles logarithmiques Y ; )(]2 = 284.8.16.6(c)|: Résidus
de I'ajustement du spectre du jeu de données PKS 2155—304 (5) a une parabole logarithmique.
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afin de vérifier la convexité de 1'espace des parametres autour du minimum trouvé
et de permettre une estimation correcte des erreurs. La distance estimée au minimum
requise doit étre inférieure a 10~%, et la matrice des dérivées secondes est vérifiée étre
définie-positive. Ces précautions permettent de s’assurer de la qualité de 1’ajustement et
de la fiabilité des erreurs estimées sur les parametres ajustés.

Vérification de I’ajustement par méthode MCMC

Une vérification croisée de l’ajustement est possible avec une méthode de type Monte-
Carlo par chaines de Markov (MCMC). L'algorithme de Metropolis-Hastings [169,/170]
a ainsi été implémenté. Cet algorithme consiste en une exploration de 'espace des pa-
rametres par une marche aléatoire guidée par la qualité de l'ajustement.

Pour un parametre libre p, une valeur initiale pg est choisie. Cette valeur est incrémentée
d’une fraction aléatoire d’un pas A, dont la valeur doit étre adaptée au parameétre ajusté.
A une itération i I'incrémentation aléatoire s’écrit alors :

pli) = pl) 4 (05— a)A,, 6.9)

ol & suit une loi de probabilité uniforme sur [0,1]. Le rapport de vraisemblance entre
I'ajustement avec la valeur incrémentée et la valeur initiale est examiné, en utilisant Ies-
timateur du x> donné par I'Eq. Si la condition

exp [_; (2 (D) _Xz(p(()i))>] - (6.10)

est satisfaite, alors p(i*1) est pris comme la valeur de départ a I'incrémentation suivante
p(()l+1). Si ce n’est pas le cas alors p(()l) reste la valeur de départ pour l'itération suivante, et
ce jusqu’a ce que la condition soit satisfaite a une itération ultérieure. Cette équation
guide la marche aléatoire vers le x?(p) minimal. Pour un ajustement multidimensionnel
les équations précédentes s’appliquent indépendamment pour chaque parametre libre.
De cette facon 1'espace des parameétres est échantillonné au fil des itérations avec une
finesse qui est fonction du “relief” associé a 1’estimateur de xz, comme illustré sur la
Fig.|6.7|(gauche) pour un exemple d’ajustement a un seul parametre libre.

Apres un temps d’errance (dit de burn-in) la marche aléatoire doit trouver le minimum
global et en explorer les contours suffisamment longtemps pour permettre une estimation
fiable de l’erreur sur le parametre ajusté a partir de la distribution des valeurs explorées,
comme illustré sur la Fig.[6.7] (droite).

Sila méthode d’ajustement par MCMC permet une approche totalement indépendante
des algorithmes de minimisations directement disponibles avec ROOT, son application a

l'ajustement joint a sept parametres (Eq. requiert un temps de calcul trés supérieur.
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FIGURE 6.7 — Fonctionnement de la méthode MCMC pour un exemple d’ajustement a un seul parametre
libre. A gauche le profil de x? sondé par la marche aléatoire. Au centre I'évolution de la valeur du parametre
ajusté en fonction du nombre d’itérations. Le temps de burn-in est d’environ 200 itérations avant d’atteindre
le minimum global. A droite I'histogramme des valeurs explorés, hors burn-in. Son ajustement par une
gaussienne permet de déduire la valeur et l'erveur sur le parametre ajusté.

En effet un grand nombre de marcheurs aléatoires doivent étre déployés en parallele
pendant un grand nombre d’itérations (> 10°) pour permettre un échantillonnage
suffisant de 1’espace des sept parametres ajustés. Cette vérification croisée a démontré
la convergence des deux méthodes d’ajustement vers un méme minimum ainsi que la
compatibilité des valeurs des parametres ajustés de leurs erreurs, mais n’a pas été utilisée
de fagon systématique.

6.4 Résultats

Apres le fit joint de tous les spectres la valeur de 'estimateur }; )(JZ.LP Lppr, est de
179.38. En appliquant le théoreme de Wilks [171], I’ajout des quatre degrés de liberté
supplémentaires communs que sont les niveaux d’EBL correspond a une amélioration
par rapport a I'hypothese d'une significativité de

\/E erfC_l X Pr0b4 (ZX]Z,LP+EBL - ZX]%LP) ~ 9.6 ag, (611)
] ]

ol Prob,, (Ax?) représente la probabilité associée a une certaine valeur Ax? suivant une
distribution de x? a n degrés de liberté.

Il est a noter que le comptage des degrés de libertés liés a 'EBL n’est pas trivial :
puisque les quatre niveaux d’EBL sont indépendants lors de l'ajustement de chaque

113



Chapitre 6. Mesure du fond de lumiere extragalactique avec H.E.S.S.

spectre, il serait formellement possible de considérer 4 x 22 = 88 degrés de libertés
indépendants. Cependant, '’hypothese qui est faite dans la suite est que ces quatre
niveaux sont universels, i.e. ils s’appliquent identiquement a tous les spectres, et sont
ainsi combinés. C’est pourquoi seuls quatre degrés de libertés indépendants sont ici
considérés. Méme dans le cas ol les niveaux d’EBL seraient considérés indépendants
lors de l'ajustement de chaque spectre, leur nombre effectif doit prendre en compte les
nombreux niveaux sous-contraints compatibles avec un niveau d’EBL nul (n’influengant
donc pas la qualité du fit), comme illustré plus loin sur la Fig.

La Fig. montre les résidus de l'ajustement de tous les spectres considérés a
des paraboles logarithmiques intrinseques atténuées par les quatre niveaux d’EBL. La
modulation présente dans la Fig. est réduite, ce qui montre que 1'ajout de degrés
de liberté liés a I'EBL permet un ajustement significativement meilleur aux données. La
Fig.[6.8(b) montre également cet effet pour le spectre du jeu de données PKS 2155-304 (5),

a comparer avec la Fig.

iy

7
_(pm)/cobs
(@) (o))
L B O L B i

- (Pm ) lcobs

obs
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Flux residuals (@
Flux residuals (¢

10 10
Energy [ TeV ] Energy [ TeV ]
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FIGURE 6.8 —[6.8(a)|: Résidus de I'ajustement de tous les spectres considérés a des paraboles logarithmiques
intrinseques atténuées par les quatre niveaux d’EBL ) ; )(]2- = 179.38.16.8(b)} Exemple de résidus pour le

spectre PKS 2155-304 (5).

Les estimateurs de qualité de I’ajustement de chaque spectre par I'Eq. 6.8/ sont donnés
dans le tableau Les ajustements ne sont pas améliorés par 1'utilisation de formes
intrinseques plus complexes, comme la considération de coupures exponentielles. Des
qualités d’ajustement médiocres peuvent résulter d’irrégularités spectrales fines qui ne
peuvent pas étre prises en compte par la paramétrisation de I'Eq. La matrice de
covariance peut également contribuer a réduire la qualité de l'ajustement de par les
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termes additionnels (non-diagonaux) dans

Spectre X%LP g/ ndf
Mrk 421 (1) 517/5
Mrk 421 (2) 17.3/6
Mrk 421 (3) 8.83/6
Mrk 421 (2010, 1) 16.37/5
Mrk 421 (2010, 2) 6.19/5
Mrk 501 14.18/5
PKS 2005489 (1) 13.3/2
PKS 2005489 (2) 3.17/5
1ES 1312423 2.63/2
PKS 2155304 (1) 9.1/6
PKS 2155—304 (2) 6.71/4
PKS 2155304 (3) 11.76/7
PKS 2155—304 (4) 10.3/5
PKS 2155—304 (5) 3.23/7
PKS 2155304 (6) 437/7
PKS 2155—304 (7) 12.29/6
PKS 2155304 (2008) 19.9/7
1ES 0229200 2.07/1
H 2356309 6.21/3
1ES 1101232 1.9/5
1ES 0347121 1.4/3
1ES 0414+009 32/1[Y]

TABLE 6.2 — Qualités des ajustements des différents spectres.

6.4.1 Niveaux d’EBL individuels

Les niveaux d’EBL ajustés individuellement refletent la sensibilité relative des
différents spectres ajustés, comme illustré sur la Fig. Par exemple, 1'ajustement joint
des spectres de grande qualité du blazar PKS 2155-304, permet une sensibilité optimale
dans la bande spectrale s’étendant de 1.1 ym a 4.94 ym de par leur gamme en énergie
typique de 200 GeV a quelques TeV. L'ajustement des spectres correspondant aux sources
Mrk 421 et Mrk 501, leur spectre s’étendant au dela de 10 TeV permet une sensibilité
aux niveaux d’EBL a plus grandes longueurs d’onde. Lorsque la gamme couverte par
un spectre ne permet pas de contraindre I'intensité d’"EBL dans une certaine bande alors
lI'incertitude correspondant au niveau ajusté est grande. Ce comportement démontre la
capacité de cette méthode a sonder 'EBL dans la gamme appropriée selon les spécificités
du spectre considéré (redshift de la source, précision sur les points spectraux, gamme

iv. Pour 1ES 04144-009 le spectre intrinseque est restreint a une loi de puissance de par le nombre de degrés
de liberté insuffisant (spectre a 9 points).
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couverte en énergie). Si une modulation spectrale n’est pas clairement identifiée, un
spectre a I'indice doux ou a forte courbure intrinseque compatible avec des niveaux nuls
d’EBL peut étre préféré par rapport a un spectre moins intrinsequement courbé avec
des niveaux d’EBL non-nuls. Cet effet ne serait pas présent si la courbure intrinséque
était interdite. La méthode empéche donc l'interprétation d"une courbure lisse en terme
d’EBL : la signature de I'EBL -si effectivement présente dans le spectre— doit étre le
fait d’un motif plus complexe. Les formes intrinséques ajustées sont représentées dans
'annexe[Al

6.4.2 Niveaux combinés

Les résultats individuels sont combinés afin d’obtenir une mesure collective de I'EBL.
Cette approche bénéficie de I'ensemble de 1’échantillon de spectres de sources a des red-
shifts variés. En effet, 'EBL doit avoir un effet cohérent sur tous les spectres.

Le niveau d’EBL combiné dans une bande est obtenu comme la moyenne pondérée des
résultats individuels obtenus pour chaque jeu de données {j} :

(6.12)

L’erreur sur un niveau combiné tient compte a la fois des erreurs individuelles et de la
dispersion des valeurs individuelles autour de la valeur combinée :

1 (01— {o1)*

ij — \Pi
0’< D= — E . (613)
’ Z:] Upi 7’1 o 1 j Pz;

Les valeurs individuelles dans une méme bande doivent en principe étre mutuelle-
ment compatibles puisque I’'EBL est considéré comme un fond isotrope. Des anisotropies
potentielles de ’'EBL sont estimées étre négligeables vis-a-vis de la sensibilité de cette
méthode de mesure [148]. La dispersion des valeurs individuelles peut refléter des
systématiques et limitations de la méthode, comme par exemple l'ajustement de mo-
tifs dans les spectres pouvant ne pas étre liés a 'EBL et non pris en compte par la
paramétrisation des spectres intrinseques. Cependant, aucun biais n’est introduit, la
méthode est appliquée aveuglément a tous les spectres. L'équation garantit que
des déviations significatives a la valeur combinée dégradent la précision de la mesure
combinée. Parmi les 88 valeurs individuelles de la Fig. peu dévient significativement
de la valeur combinée, comme illustré sur la Fig.

Les niveaux d’EBL combinées dans chaque bande sont résumés dans le tableau et
représentés sur la Fig.
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FIGURE 6.10 — Histogramme des déviations relatives des valeurs individuelles vis-a-vis des valeurs com-
binées dans les quatre bandes spectrales en EBL.

A Amin  Amax 0 Omin (SYS) Pmax (sys)
0.52 025 1.11 719 4.71(2.10) 9.67 (14.5)
2.33 1.11 494 882 7.7(6.68) 9.94(11.80)
1044 494 22,07 3.10 2.62(1.16) 3.59(4.17)
46.6 22.07 98.60 4.56 4.04(2.55) 5.07(6.30)

TABLE 6.3 — Niveaux d’EBL combinés, en intensité lumineuse (n€Wm2sr~1) dans les différentes bandes en
longueur d’onde considérées (wm) [172]]. Les incertitudes systématiques sont estimées dans la Sec.
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~+— This work

{ Upper limits

Energy [ eV]
1 10? 1072

}

I_:
=
Q

<
PR
<
<

—

<
—
T 1 11

10

i
1
+

(Direct measurements)

Intensity [ nW m?sr?]
=
<
Energy density [ eV m 2]

I

Lower limits
(Galaxy counts)

1 107

10
Wavelength [pm ]
FIGURE 6.11 — Distribution spectrale mesurée. Les niveaux obtenus sont représentés par les points rouges.
les lignes horizontales représentent la largeur de bande sur laquelle le niveau mesuré s’applique. Les lignes
verticales pleines représentent les incertitudes statistiques a 1-o. Les limites inférieures et supérieures
représentées sont celles du tableau

6.5 Incertitudes systématiques

En plus de la dispersion des niveaux individuels précédemment mentionnée, d’autres
sources d’incertitudes systématiques sont ici examinées.

Les incertitudes systématiques liées a '’hypothese d’évolution de 1’'EBL en redshift
sont estimées en considérant une paramétrisation différente de la fonction d’évolution
précédemment introduite, voir Eq. Cette paramétrisation alternative (utilisée par
exemple dans [88}/138]) consiste en une correction a la simple dilution de la densité de
photons vis-a-vis de ’expansion cosmologique : (1 + z)* — (1 + z)3~i«, ot la valeur de
I'indice 7., est choisie de fagon a reproduire la fonction d’évolution des modéles récents.
En choisissant la valeur 7,,, = 1.2 les niveaux d’EBL ajustés varient faiblement, avec des
variations de moins de 5% par rapport a la fonction d’évolution extraite du modele de
Franceschini et al. (2008) [120]. Ces variations sont contenues dans les erreurs statistiques
et révelent la faible influence de 1'évolution de I'EBL pour cette étude ot les sources se
situent a des redshifts proches, n’excédant pas z = 0.287.

Une autre source d’incertitudes systématiques examinée concerne 1'échelle en énergie
des spectres en rayons <y . En effet des incertitudes sur 1’échelle absolue en énergie
peuvent provenir de variations de la quantité de lumiére Tcherenkov recue, qui peuvent
par exemple étre causées par des fluctuations de la transparence atmosphérique non
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prises en compte dans les simulations, ou des différences entre la réflectivité réelle des
miroirs et leur réflectivité simulée. Afin d’estimer l'effet que de telles incertitudes peuvent
induire sur la mesure de ’'EBL, un décalage systématique de +15% est considéré pour
I’échelle en énergie des spectres des blazars utilisés. Cette valeur de 15% est une estima-
tion trés conservatrice de l'incertitude sur 1’échelle absolue en énergie avec H.E.S.S. Ce
décalage est appliqué a tous les spectres, puis l'intégralité de la procédure est reproduite.
La gamme en longueur d’onde d’EBL est décalée de la méme facon (F15%) pour que la
possibilité soit laissée aux différents niveaux d’EBL de provoquer des motifs identiques
dans les spectres. Les variations observées sur les niveaux d’EBL sont de 1’ordre de 10%,
symétriques vis-a-vis de la valeur centrale, et cette incertitude est globale sur toute la
gamme en longueur d’onde, avec des qualités d’ajustements similaires a celles du cas
moyen. Lorsque les spectres y sont décalés plus haut (respectivement plus bas) en énergie
les niveaux ajustés en EBL tendent a étre plus bas (respectivement plus haut) puisque si
le méme motif d’atténuation est ajusté alors que le spectre est a une énergie supérieure
(respectivement inférieure) cela demande une opacité moindre (respectivement plus
haute). Cet effet est illustré sur la Fig.

Si la gamme en longueur d’onde d’EBL n’est pas décalée de fagon a accompagner le
décalage en énergie des spectres en rayons 7, alors les niveaux d’EBL ne peuvent plus
induire des motifs identiques dans les spectres. Ceci équivaut a examiner un décalage
des bandes en longueur d’onde d’EBL, ce qui permet d’évaluer, dans une certaine
mesure, I'impact du choix des délimitations des bandes en longueur d’onde. De par la
différence des motifs qui peuvent étre induits dans les spectres, les parametres spectraux
ajustés peuvent étre significativement différents, ainsi que les niveaux d’EBL ajustés,
ce qui reflete encore une fois le niveau de dégénérescence entre spectres intrinseques
et niveaux d’EBL. L'effet combiné des effets systématiques concernant les décalages en
échelle d’énergie v non compensés par le décalage en longueur d’onde d’EBL, ainsi
que les changements dans les parametres spectraux ajustés, donne lieu a des variations
significatives de 10% a 70% du niveau d’EBL central et une variation significative de la
qualité de 'ajustement (dégradation). Ces variations dépendent fortement de la bande
d’EBL considérée et ne sont pas symétriques en intensité. De cette fagon, une estimation
conservatrice des incertitudes systématiques dépendant de la longueur d’onde est
obtenue. Dans ce cas, puisque le motif d’atténuation peut étre différent il n'y a pas de
comportement prédéfini des niveaux d’EBL. Lorsque les spectres -y sont décalés plus haut
en énergie l'identification du motif d’atténuation apparait plus difficile pour plusieurs
ajustements, avec des niveaux d’EBL ajustés inférieurs aux niveaux moyens. Cet effet
est illustré sur la Fig. Il est a noter également que dans cette configuration la
borne cinématique donnée par 1’Eq.[5.19|n"est plus respectée précisément, et une certaine
indétermination existe a la borne haute en longueur d’onde.

L'influence de la largeur des bandes en longueur d’onde et de leur nombre est
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également étudiée. En plus des changements qui peuvent naturellement étre causés par
les variations de la SED de I'EBL sur la largeur d"une bande, les niveaux intégrés peuvent
fluctuer de par les différents motifs d’atténuation qui sont possibles avec des bandes
différentes en largeur et en nombre. Le nombre de bandes est limité par le nombre de
degrés de liberté disponible pour l'ajustement joint de chaque spectre. L'utilisation de
bandes plus fines et plus nombreuses n’est ainsi possible que pour des spectres dont
le nombre de points est suffisant (supérieur a la somme du nombre de bandes et des
parametres spectraux). L'utilisation de deux bandes d'une largeur deux fois supérieure
et de huit bandes d'une largeur deux fois inférieure est représentée sur la Fig. Les
variations observées ne sont pas uniforme en longueur d’onde, parfois négligeables elle
peuvent atteindre 40% de la valeur centrale de la bande initiale sous-jacente. Pour les
bandes fines les incertitudes systématiques sont prises en considérant la valeur moyenne
des écarts sur la bande plus large afin de ne pas imputer ces systématiques aux variations
naturelles de I'EBL.

L'incertitude systématique totale sur chaque niveau d’EBL est prise a partir de
I'enveloppe des plus grandes variations associées aux différentes sources d’incertitudes
systématiques potentielles examinée, qui sont montrées sur la Fig.[6.12] Ces incertitudes
sont indiquées dans la table et représentées sur la Fig. [6.13] par des lignes avec
tirets. Le comportement de ces erreurs montre la relative indétermination concernant les
bandes 0.25 - 1.11 ym et 4.94 - 22.07 ym, mais aussi le signal robuste et moins sujet aux
incertitudes systématiques dans les bandes 0.25 - 1.11 ym et 22.07 - 98.6 ym.

6.6 Discussion

6.6.1 Distribution spectrale en énergie de I’'EBL

La forme et la normalisation de ’'EBL sont accessibles en utilisant uniquement les
spectres de blazars a tres haute énergie obtenus avec H.E.S.S., sans autre a priori que
les spectres intrinseques suivent des formes lisses. Méme si les niveaux d’EBL sont
libres de couvrir une large gamme d’intensité, les niveaux ajustés ne sont pas en conflit
avec les limites inférieures strictes obtenues par comptage de galaxies. Ce résultat est
trés intéressant car les deux méthodes (absorption 7 et comptages de galaxies) sont
totalement indépendantes. Cette compatibilité respectée avec les limites inférieures est
importante et ne suggeére pas d’anomalie de la transparence de 1'univers aux rayons 7 de
tres haute énergie, comme parfois suggéré par certaines études se basant sur des données
publiées, comme par exemple [173].

Les résultats obtenus sont globalement en accord avec les modeéles d’EBL les plus récents,
et sont compatibles avec d’autres contraintes obtenues par absorption 7 , comme illustré
sur la Fig. Ces résultats sont notamment compatibles avec 1'ajustement du modele
de Franceschini et al. (2008) [120] réalisé dans HESS2013 malgré le fait que le traitement
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FIGURE 6.12 — Représentation des incertitudes systématiques principales sur la mesure de la SED de I’'EBL
(voir texte). : influence d’un décalage de £15% sur 'échelle en énergie <y, accompagné par un
décalage équivalent en longueur d’onde d’EBL. s influence d'un décalage de +15% sur 'échelle en
énergie y non accompagné d'un décalage en longueur d’onde d’EBL. : influence de I'utilisation de

bandes en longueur d’onde d’une largeur deux fois supérieure et deux fois inférieure (pour les spectres dont
le nombre de degrés de liberté est suffisant).
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ligne continue brune. La mesure modéle-indépendante [88] obtenue par 'utilisation de spectres publiés a
treés haute énergie est représentée par les points bleus.

appliqué aux données soit tres différent. Dans HESS2013 aucun calcul de profondeur
optique n’était réalisé, les profondeurs optiques utilisées étaient directement extraites du
modele choisi. La gamme en longueur d’onde sondée par HESS2013 était restreinte afin
de correspondre a la valeur moyenne de la section efficace de production de paire e*e™,
en négligeant sa largeur. Dans la présente étude cette gamme en longueur d’onde est
étendue plus loin en infrarouge puisque les profondeurs optiques doivent étre calculées
sur toute le régime autorisé par la cinématique de la réaction avec les rayons 7y les plus
énergétiques de I’échantillon, comme précédemment décrit dans le Chap.

Concernant les autres contraintes existantes sur I’EBL mais non représentées sur la
Fig.[6.13]: les niveaux d’EBL obtenus, proches des limites inférieures dans la gamme op-
tique, sont également en adéquation avec les résultats obtenus avec les rayons <y de haute
énergie observés avec le satellite Fermi-LAT [136]], sondant 'EBL a plus haut redshifts et
a des longueurs d’onde plus courtes. Ces résultats sont également compatibles avec les
limites supérieures obtenues suite a la détection du blazar distant PKS 1441+25 a z = 0.94
par les collaborations VERITAS [134] et MAGIC [174]. Ces résultats sont également en
accord avec l'ajustement de modele présenté dans [135], ainsi qu’avec les résultats de
procédures empiriques a la détermination de la SED de I'EBL [175,176].
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Si une conclusion majeure de cette étude est de montrer que les spectres de blazars
a tres haute énergie obtenus avec H.E.S.S. contiennent suffisamment d’information pour
pouvoir déterminer la forme et la normalisation de 'EBL, il est important de noter que la
sensibilité d"une telle approche reste limitée de par la faible résolution en longueur d’onde
qui peut étre atteinte ainsi que de par les incertitudes systématiques qui se rapportent
aux niveaux d’EBL obtenus. Ces aspects montrent qu'une spectroscopie fine de la SED de
I"EBL (comme par exemple la résolution de sous-structures fines, par exemple causées par
différentes composantes de poussiéres) reste hors de portée en utilisant uniquement les
données actuelles a trés haute énergie.

6.6.2 Profondeurs optiques et horizon

Les résultats en termes de SED d’EBL peuvent naturellement étre traduits en termes de
profondeurs optiques et d’horizon observationnel des rayons <y. L'horizon correspondant
a T = 1 est une représentation standard des effets de la transparence limitée de 1'univers
aux rayons 7, il permet d’illustrer la distance d’atténuation typique pour des rayons 7y a
une certaine énergie observée. L'horizon T = 1 correspondant a la SED d’EBL obtenue
précédemment est représenté sur la Fig. Les courbes d"horizon associées aux modeles
d’EBL récents précédemment mentionnés sont également représentées.
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FIGURE 6.14 — Condition d’horizon T = 1 représentée dans la gamme en redshift couverte par I'échantillon

de blazars utilisé, et comparaison avec les divers modeles [120-124)]. Cette condition est calculée en injectant
les niveaux d’EBL obtenus dans I'Eq.
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Ce résultat en terme d’horizon est naturellement compatible avec les horizons prédits
par les modeles d’EBL récents. Ici également la sensibilité limitée du résultat apparait,
puisque la considération des incertitudes systématiques élargit significativement le
contour de 'horizon. Si la réduction des incertitudes peut étre aisée en considérant
des données complémentaires et des hypothéses supplémentaires (par exemple en
extrapolant les données du satellite Fermi-LAT a plus basses énergies, ol1 en restreignant
les variations le domaine des variations des niveaux d’EBL a l'espace entre les limites
inférieures et supérieures), il est important d’insister ici de nouveau sur le caractere
entierement indépendant de cette approche qui n’est basée sur rien d’autre que les
données de H.E.S.S. Ces résultats font 1’objet d’une publication H.E.S.S. acceptée pour
publication dans la revue Astronomy & Astrophysics [172][]

6.7 Développements annexes

6.7.1 Découpage inégal en longueur d’onde

Les résultats présentés précédemment ont été obtenus en considérant une de
I'EBL divisée en quatre bandes de méme largeur logarithmique en longueur d’onde. Des
configurations avec un découpage inégal ont été testées, pour un méme nombre maximal
de bandes totales (de quatre), du fait du nombre limité de degrés de libertés dans les ajus-
tements individuels. Cette approche avait pour but initial de tester I'influence du choix
des bandes sur le résultat et de voir si certaines configuration de “binning” en longueur
d’onde peuvent permettre un meilleur ajustement. Un découpage progressif par deux de
I’étendue couverte en longueur d’onde a été effectué. Des exemples de résultats obtenus
ainsi sont représentés sur la Fig.

En plus des différences qui peuvent étre provoquées par les variations sous-jacentes de
la[SED|de I'EBL sur une bande, des différences peuvent étre observées de par les différents
motifs d’atténuation qui sont possibles avec des bandes différentes de différentes largeurs.
En particulier, des variations significatives peuvent apparaitre pour certains spectres avec
différentes configurations de découpage en longueur d’onde. Selon la configuration les
ajustements peuvent étre meilleurs pour certains spectres et moins bons pour d’autres,
mais aucune configuration spécifique n’émerge comme étant préférée par 1’ensemble des
spectres considérés, ce qui n’apporte pas de justification particuliére a cette approche.
De plus les déviations des niveaux d’EBL individuels apparaissent plus importantes que
dans le cas de bandes égales. Certains niveaux combinés sont méme parfois principale-
ment influencés par une déviation particulierement importante.

v. Les résultats qui seront publiés peuvent tres légérement différer de ceux présentés dans ce document
suite & la prise en compte de remarques mineures au cours du processus de revue.
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FIGURE 6.15 — Comparaison entre différents niveaux d’EBL obtenus pour quatre bandes de largeurs inégales
en longueur d’onde, basé sur la division par deux des bandes parentes. Les résultats obtenus précédemment
pour quatre bandes égales sont représentés en rouge (incertitudes statistiques uniquement).

6.7.2 Approche globale

Tous les résultats présentés précédemment sont obtenus en laissant libres les niveaux
d’EBL lors de 'ajustement de chacun des spectres considérés, puis en combinant ces ni-
veaux d’EBL individuels dans un deuxieme temps. Cette approche permet d’appréhender
clairement la contribution de chaque spectre a la mesure de la de I'EBL, comme
précédemment illustré sur la Fig. Une approche alternative peut étre envisagée en
réalisant un seul et unique ajustement global ot les niveaux d’EBL sont des parametres
communs a tous les spectres considérés. Si cette approche est opaque vis-a-vis des
contributions individuelles des différents spectres, elle permet en revanche une gestion
plus directe de 1'effet collectif de 'EBL sur tous les spectres utilisés sans nécessiter une
combinaison “manuelle” des niveaux d’EBL individuels.

En pratique cet ajustement global est plus complexe puisque le nombre de parametres
dans l'ajustement est égal au nombre de parametres spectraux intrinseques multiplié
par le nombre de spectres considérés, additionné au nombre de niveaux d’EBL a ajuster.
En reprenant la configuration précédemment utilisée avec quatre niveaux d’EBL, il y
a ainsi (22 x3)+4 = 70 parameétres a ajuster simultanément, pour 256 — 70 = 186
degrés de libertés. Cette approche permet également 1'utilisation d'un plus grand nombre
de niveaux d’EBL (d’une largeur plus fine), sans étre limité par le faible nombre de
points pour certains spectres puisque le nombre de degrés de libertés disponibles est
grand dans cette ajustement global sur tous les spectres de 1’échantillon a la fois. Des
ajustements globaux considérant quatre a dix niveaux d’EBL ont ainsi été testés. Si la
minimisation de I'estimateur du x? global associé a ces ajustements a trés grand nombre
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de parameétres libres semblent converger, des avertissements indiquant une matrice des
dérivées secondes non définie-positive laissent a penser que les résultats ainsi obtenus
doivent étre pris avec précaution. Cette convergence difficile peut s’interpréter comme le
reflet du relief complexe associé au x? global. Les niveaux d’EBL obtenus sont représentés

sur la Fig.
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FIGURE 6.16 — Comparaison entre les niveaux d’EBL obtenus avec l'approche combinée présentée
précédemment dans ce chapitre (en rouge, avec les incertitudes systématiques en pointillés) et avec I'ap-
proche globale a quatre bandes (en bleu), six bandes (en rose), huit bandes (en brun clair) et a dix bandes (en
Qris).

Les résultats obtenus avec cette approche globale sont en bon accord général avec

ceux obtenus précédemment avec l’approche combinée. Aux plus basses longueurs
d’onde (visible-UV) I'ajustement global apparait tres peu contraint, avec des niveaux
d’EBL incertains. Les éléments de la matrice de covariance associés a ces niveaux proches
de la borne inférieure en longueur d’onde sont d’ailleurs nuls, indiquant une estimation
d’erreur peu fiable associée a ce niveau non-suffisamment contraint. En revanche le
maximum en infrarouge proche, la descente vers une vallée en infrarouge moyen et le
début d'une remontée en infrarouge lointain apparaissent tres clairement quel que soit le
nombre de bandes considérées.
Ici encore, il est indéniable que les spectre de blazars obtenus avec H.E.S.S. contiennent
suffisamment d’information pour accéder a la de I'EBL, mais avec une précision
relativement limitée. Les incertitudes systématiques précédemment estimées pour 1'ap-
proche combinée apparaissent parfaitement justifiées.
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Nombre de niveaux d’EBL X2 /ndf

4 225/186
6 221/184
8 201/182
10 193/180

TABLE 6.4 — Qualité de I'ajustement global pour différent nombres de bandes en EBL sur la méme gamme
en longueur d’onde, correspondant aux résultats de la Fig.

L’augmentation du nombre de bandes en EBL permet une amélioration progressive
de la qualité de 1’ajustement global, comme illustré par le tableau Cette amélioration
s’explique par la possibilité d’induire des motifs plus fins sur les spectres <y, de par une
paramétrisation plus proche des variations continues de la SED de I'EBL. L’accroissement
important des barres d’erreurs sur les niveaux d’EBL avec le nombre de bandes montre
cependant que des bandes plus nombreuses et plus fines ne permettent pas réellement
une sensibilité a des sous-structures plus fines de la SED de I'EBL.
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Troisieme partie

Effets de propagation du second
ordre
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Préambule : au-dela de I’EBL

Si le processus de création de paires e*e” sur des photons de fond apparait comme
l'effet dominant affectant la propagation des rayons < de trés haute énergie sur des
distances cosmologiques, d’autres processus peuvent étre a I'ceuvre, et pourraient avoir
des conséquences observationnelles non négligeables sur la transparence de 1'univers
aux rayons 7. Les effets du second ordre a la propagation des rayons 7 peuvent re-
lever de processus de physique standard ou de processus spéculatifs exotiques. Les
phénomenes appartenant a cette derniere catégorie, bien que requérant des modifications
non-minimales du Modéle Standard de la physique des particules, suscitent l'intérét
de par leur capacité a altérer le motif d’atténuation des rayons < sur 'EBL de fagon
spécifique. Sil’observation d’anomalies de la transparence attendue de 1'univers pourrait
donner lieu a des interprétations en termes de phénomeénes exotiques, la non-observation
de telles déviations permet de contraindre les modéles de physique exotique associés.
Ces aspects ouvrent ainsi a une expérience comme H.E.S.S. tout un pan de physique
fondamentale liée aux effets de propagation des rayons 7.

Parmi les aspects non-standard relatifs a des modifications de la transparence de
l'univers aux rayons <y de trés haute énergie, les particules de type axion peuvent étre
considérées : si elles existent, ces particules pseudo-scalaires ont la propriété de se
coupler aux photons et une oscillation entre photons et axions est alors possible en
présence d'un champ magnétique. Ces oscillations peuvent altérer le spectre observé
de la source et induire par exemple des irrégularités spectrales [177]. Sous certaines
hypotheéses concernant les champs magnétiques dans 1'environnement local des sources,
des contraintes peuvent étre mises sur les propriétés des particules de type axion telles
leur masse et la force de leur couplage aux photons. Ces aspects relatifs aux particules de
type axion ont été étudiés avec H.E.S.S. dans [59,65] et ne seront pas développés ici.

Un autre aspect de physique non-standard pouvant affecter la propagation des rayons
7 dans l'univers tient en la possibilité de modification des seuils d’interaction par
altération des lois physiques telles que nous les connaissons. De tels effets sont notam-
ment prédits dans le cadre de certaines théories de gravité quantique ou l'invariance
de Lorentz est brisée a une échelle ot la nature quantique de 1’espace temps n’est plus
négligeable, 1’échelle de Planck. Si cette échelle parait au premier abord totalement
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inaccessible a tout dispositif expérimental, le processus de création de paires e"e™ avec
des rayons y d’énergie supérieure a 10 TeV permet véritablement de sonder la physique
a I'échelle de Planck. Une telle étude originale est présentée au Chap. [7]en tirant avantage
de I'éruption exceptionnelle du blazar Mrk 501 observée par H.E.S.S. en juin 2014. C’est la
premiére fois que ces effets de modifications de la transparence de 1'univers sont utilisés
de fagon interne par la collaboration H.E.S.S. pour contraindre 1’échelle de brisure de
l'invariance de Lorentz.

Du c6té des processus parfaitement standards jouant un réle dans la propagation des
rayons 7y c’est le devenir des électrons et positrons créés lors de l'interaction d"un photon
7 de tres haute énergie avec un photon du fond de lumiére extragalactique qui sera traité
au Chap. |8 Ces électrons peuvent en effet induire une émission 7 secondaire qui peut
affecter les conclusions usuelles en terme d’EBL. Les propriétés spectrales, temporelles et
spatiales de cette émission secondaire sont également un moyen unique de contraindre
les champs magnétiques extragalactiques.

La force d'une détermination de la SED de I'EBL basée uniquement sur les données
de H.E.S.S. qui a été présentée dans la partie précédente est de fournir une caractérisation
de la transparence de l'univers aux rayons 7 qui est indépendante de toutes autres
contraintes préexistantes. Les niveaux d’"EBL obtenus et 1'horizon associé n’ont pas révélé
de déviations significatives vis-a-vis des modeles phénoménologiques d’EBL les plus
récents. En particulier, 'absence de conflit avec les limites inférieures strictes n'indique
pas d’anomalie de transparence de 1'univers aux rayons 7, pas d’exces de transparence
vis-a-vis des limites inférieures sur 'EBL. En revanche, la précision limitée qui est
obtenue laisse une marge d’erreur importante quant aux fluctuations fines du spectre
de I'EBL et donc aux fluctuations fines de transparence qui y sont associées. Dans cette
partie les effets de propagation du second ordre sont traités en utilisant les modeles
d’EBL récents tout en rappelant les incertitudes sur I'EBL qui peuvent limiter ces résultats.
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Chapitre 7

Sonder la physique a I’échelle de
Planck avec Mrk 501
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L'énergie de Planck Ep; et la longueur de Planck /p; sont les échelles d’énergie et de

longueur forgées a partir des constantes fondamentales c, 71, et G :

La physique a I’échelle de Planck reste entourée de mystere puisqu’elle est inaccessible
a des mesures expérimentales directes. A cette échelle les effets quantiques de l'inter-
action gravitationnelle ne sont plus négligeables, et doivent étre décrits par une théorie
quantique de la gravitation. Des théories de ce genre sont développées sur la base de
leur consistance formelle mais restent hautement spéculatives en raison de 1’absence de

Epi = Vhc3/G ~12x10% eV, Ip = V/1G/c3 ~1.6 x 107 ® m.
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vérifiabilité et de falsifiabilité expérimentale.

L'introduction de nouvelle physique a 1’échelle de Planck peut néanmoins induire des
effets observationnels non-négligeables a une échelle d’énergie beaucoup plus basse que
I’échelle de Planck. Ces effets peuvent notamment affecter la propagation des photons
de treés haute énergie sur des distances extragalactiques de fagon spécifique. Dans ce
chapitre, le cadre phénoménologique menant a une modification de la transparence
de l"'univers causée par une brisure de l'invariance de Lorentz a une échelle proche de
I’énergie de Planck est d’abord introduit, avant de détailler 1’analyse spectrale du blazar
Mrk 501 réalisée au cours de cette theése a partir des données prises par H.E.S.S. a grand
angle zénithal au cours d’une éruption exceptionnelle de ce blazar en juin 2014. Cette
étude a pour la premiere fois permis d’utiliser les données de H.E.S.S. afin de sonder des
aspects de physique a 1’échelle de Planck dans le secteur des photons en considérant la
transparence de I'univers aux rayons 7. Les limites obtenues sur I'échelle de brisure de la
symétrie de Lorentz ont été présentées en conférence internationale [178] et font partie
d’une publication en préparation relative aux observations par H.E.S.S. I'éruption de
Mrk 501 en 2014.

7.1 Violation de I'invariance de Lorentz (LIV)

7.1.1 Cadre phénoménologique

La relativité restreinte est un pilier de la physique moderne, et la symétrie de Lorentz
qui y est associée est vérifiée comme étant une symétrie exacte de la Nature, a la
précision des instruments actuels. Cette symétrie découle de l'invariance d’échelle de
I'espace-temps de Minkowski. Par conséquent, I'introduction d’une échelle de longueur
fondamentale pourrait provoquer une brisure de cette symétrie [179]. Dans certaines
approches au probleme de la gravité quantique cette échelle de violation de l'invariance
de Lorentz pour Lorentz Invariance Violation) est supposée étre de 1’ordre de 1’échelle
de Planck. Si pendant longtemps 1’échelle de Planck a été considérée comme totalement
inaccessible expérimentalement, des possibilités de signatures a basse énergie ont com-
mencé a étre théorisées dans les années 1990, voir par exemple [180-182]. Des déviations a
des effets standards ou des phénomeénes qualitativement nouveaux pourraient alors étre
observables a une énergie bien plus basse que 1’échelle de LIV. L'exploration de cette voie
a mené au développement progressif d'une véritable phénoménologie associée a la LIV
qui peut tirer partie d’observations en astrophysique et en physique des astroparticules.

Une approche générique a la LIV consiste en I'ajout d'un terme effectif supprimé par
I’échelle de LIV dans la relation de dispersion des particules, de la forme

n
E? = mPc* + p*c? [1 + (;;l) } , (7.2)
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ou E, m, p sont respectivement 'énergie, la masse, et I'impulsion de la particule, ¢ est
un parametre adimensionné reliant 1’énergie de a l'énergie de Planck (parametre
potentiellement dépendant de la nature de la particule considérée), et n est un entier cor-
respondant a I'ordre de la correction dominante a la relation de dispersion (la possibilité
minimale étant n = 1). L'apparition de termes effectifs de ce genre peut étre dérivée a
partir de I'introduction dans le Lagrangien du Modéle Standard de termes non-invariant
de Lorentz mais satisfaisant aux conditions de jauges usuelles, voir par exemple [182].
L'utilisation de cette relation de dispersion modifiée sans aucune autre modification de
la théorie peut ne pas étre parfaitement valide dans un cadre théorique consistant, mais
cette approche effective simple permet I'exploration d"une riche phénoménologie [183].

Le signe de la perturbation dans 1’Eq. peut —dans certains modeles— étre fonction
de I'hélicité de la particule considérée, mais peut également étre un parametre libre du
modéle phénoménologique considéré. Dans la suite, c’est le cas “subluminal” (signe “—"
dans qui sera considéré, comme dans les autres études de ce genre [88)(143}|184}/185].
L’amplitude de la déviation de la relation vis-a-vis de la relation de dispersion
standard est proportionnelle a la puissance n de 'impulsion de la particule considérée.
Les particules a tres hautes énergies telles que celles observées par les expériences en
physique des astroparticules sont donc idéales pour explorer ces potentiels effets de
LIV. Pour une revue générale de la phénoménologie associée a la LIV dans le cadre des
théories quantiques de la gravitation voir par exemple [179}(183].

Pour un photon, la relation de dispersion modifiée|7.2| devient

2 2 2 ((Ey "

E2=p2+E2 <Euv) ) (7.3)
ou est introduit Er 1y = &, Epj, 'échelle d’énergie de LIV pour les photons.

L’approche la plus couramment utilisée dans les études LIV utilisant les rayons vy est de
rechercher des délais dans les temps d’arrivée des photons en fonction de leur énergie. En
effet, une conséquence directe de la validité de I'Eq. serait de causer une dépendance
de la vitesse de propagation des photons selon leur énergie. Deux photons d’énergie
différente (E,,, E,,) émis simultanément et se propageant sur une distance L pourraient
alors acquérir un délai de propagation At par rapport au scénario standard préservant la
symétrie de Lorentz :

N |E’1;1 — E’,;2| E

At
El'y ¢

(7.4)
Ce délai augmente ainsi avec la différence d’énergie des photons et avec la distance qu’ils
parcourent. Le dispositif expérimental idéal pour tester cette hypothése consisterait en
une source lumineuse avec un spectre d’émission s’étendant jusqu’au régime < de tres
haute énergie, placée le plus loin possible de I'observateur et soudainement allumée de
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fagon a comparer le temps d’arrivée des photons dans différentes bandes en énergie.
Une telle situation est approximativement réalisée lors de 1’observation de sursauts
v a des distances cosmologiques, ou lors d’éruptions d’AGN. Les progres récents de
I’astronomie vy ont permis des avancées significatives dans cette direction. Dans la gamme
des hautes énergies (autour du GeV) les instruments a bord du télescope spatial Fermi
(Fermi Gamma-ray Space Telescope) ont observé plusieurs centaines de sursauts y depuis
la mise en opération du satellite en 2008. Les sursauts 7 intenses dont le redshift est
connu peuvent étre utilisés pour contraindre 1’échelle de LIV. La meilleure contrainte
existante a ’heure actuelle sur I’échelle de LIV a été obtenue a partir de 1’analyse d'un
sursaut 7y observé en 2010 (GRB 090510) [186]], avec une limite Erpy 2 7 x Ep; [187] pour
le cas ou les photons de plus haute énergie sont ralentis (signe — dans 1’Eq. et pour
n = 1. Cette configuration de référence est dite de LIV subluminale linéaire. Les analyses
d’autres sursauts v ont mené a des contraintes plus faibles, voir dans certains cas a la
mesure de décalages temporels significatifs comme dans le cas du sursaut GRB 160509A
avec Erpy >~ 0.03 x Ep; [188]. L'apparente tension entre ces résultats peut s’expliquer en
considérant des délais intrinseques lors des processus d’émission a 1’ceuvre dans des
sursauts <y. La possibilité de délais intrinseques est une limitation importante de cette
méthode [[189].

Dans la gamme des tres hautes énergies, 1’observation par les imageurs Tcherenkov
atmosphériques d’éruptions de blazars avec des variations en flux rapides et intenses
permet également de contraindre 1’échelle de LIV. L'éruption exceptionnelle du bla-
zar PKS 2155-304 en 2006 a notamment permis a H.E.S.S. d’obtenir la contrainte
Errv 2 0.2 X Ep;, a un niveau de confiance de 95% [190].

Une approche alternative a I'étude de la LIV avec les rayons + tire parti du fait que
la relation de dispersion modifiée par la LIV (Eq. peut affecter la cinématique des in-
teractions pour des particules suffisamment énergétiques, en modifiant 1’énergie de seuil
nécessaire a la réaction. Pour les rayons < de tres haute énergie la réaction de produc-
tion de paires ete™ sur I'EBL peut donc étre affectée et les propriétés de transparence de
l'univers aux rayons peuvent ainsi étre modifiées -y [143,[191]].

7.1.2 Modification de la transparence de I'univers aux rayons y en présence de
LIV

Dans la suite, les effets de la sur le processus de création de paires vy — ete”
sont dérivés en considérant que la LIV affecte uniquement les photons (comme
dans [184,185]) et pas les électrons, car les contraintes existantes sur 1’échelle de LIV
concernant les électrons sont extrémement séveres (plusieurs ordres de grandeurs au
dessus de 1’échelle de Planck) de par I'observation du rayonnement synchrotron de haute
énergie en provenance de la nébuleuse du Crabe [192]. Les résultats dérivés par la suite
sont cependant aisément transposables au cas ot les électrons sont affectés par la LIV de
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la méme maniere que les photons en appliquant la transformation E'\,, — Ef', /(1 —27"),
comme détaillé dans I’annexe

Le terme effectif ajouté dans la relation de dispersion en présence de LIV (Eq. se
propage dans l’énergie du centre de masse /s de la réaction et dans 1’énergie de seuil
€seuil- Ces quantités, dérivées précédemment au Chap. 5| (Eq. sont alors également
augmentées d"un terme effectif :

En+2 En+1
Y 1 Y
s — s w7 et €seuil = €seuil T 7 n (75)
4 E
LIV LIV

Dans cette approche, 1’expression modifiée de s est considérée comme une quantité
invariante toujours applicable dans le cadre de la LIV (pour une justification détaillée de
cette hypothese, voir par exemple I'annexe A. de [185]).

Dans le cas subluminal, un terme effectif non-négligeable provoque une hausse de la va-
leur de 1'énergie de seuil €4 et peut ainsi prohiber la création d’une paire e*e~. Pour
les rayons <y aux plus hautes énergies la transparence de l'univers serait alors accrue
Dans le scénario de LIV subluminale 1'énergie de seuil pour un photon de basse énergie
en collision frontale avec un rayon <y d’énergie E,, s’écrit alors

m2c*  1EXT
€seuil = 1 Tn
E'Y 4 ELIV

(7.6)

En présence du terme LIV, la fonction €geyii(E,) n'a plus un comportement monotone
comme dans le cas standard. Une énergie critique E} apparait au point ou l’énergie de
seuil du photon cible €g,; est minimale :

d€seuil
=0, (7.7)
dEy E;
ce qui correspond a
1
4mg (n+2)
= | —=<Ef . 7.
E, <(n+1) LIV) (7.8)

Cette énergie critique est 1’énergie des rayons 7 a partir de laquelle les effets LIV de-
viennent dominants sur le processus de création de paires eTe” avec I'EBL. Au dessus
de cette énergie critique le seuil de l'interaction remonte irrémédiablement. Cet effet est

i. Alternativement, dans le scénario superluminal 'énergie de seuil est diminuée ce qui permet la pro-
duction de paire en dessous du seuil standard, ce qui faciliterait notamment l'interaction avec les photons du
CMB et provoquerait une diminution de la transparence de 1'univers aux rayons 7.
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FIGURE 7.1 — Evolution de I'énergie du photon de basse énergie nécessaire au seuil de production de paires
en fonction de I'énergie du rayon vy incident, dans le cas standard (ligne noire pleine) et pour des échelles
de LIV différentes a 0.1, 1 et 10 fois I'énergie de Planck (lignes pointillées), dans le cas de perturbations
linéaires.

illustré sur la Fig. Pour une échelle de LIV a I’énergie de Planck la valeur de I'énergie
critique dans le cas de perturbations linéaires est de

Ey

Byl Epy ~ 18.5 TeV. (7.9)
Ce résultat est une illustration remarquable des subtiles déviations que de la nouvelle
physique a l’échelle de Planck peut induire sur des phénomenes physiques a beaucoup
plus basse énergie. Cet effet offre ainsi la possibilité de sonder la physique a 1’échelle de
Planck avec des rayons <y au dela de 10 TeV, a travers le processus d’absorption sur l’EBL

Les équations modifiées en présence de LIV [7.5 et|7.6/se propagent dans I'expression
de la profondeur optique d’absorption sur 'EBL T présentée dans les chapitres précédents
(voir I’Eq. pour plus de détails). Pour rappel, la profondeur optique pour un rayon
v d’énergie observée E, en provenance d'une source située a un redshift z; s’écrit :

T(Ey, 25) / dz / du K deddEBL (€,2z) 0y [B(Ey(14+2),€,1)]. (7.10)

€seuil

Les effets LIV interviennent dans la borne de l'intégrale en énergie d’EBL, ainsi que
dans la section efficace de production de paires, ou f = /1 — (2m.c?)?/s. Les valeurs

ii. L’échelle de Planck reste en revanche inaccessible dans le cas particulier ol les perturbations domi-

nantes seraient quadratiques puisque EY ~ 8 x 10* TeV

Eln? =Ep
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de 7(E,, zs) en présence de LIV commencent a dévier progressivement du cas standard
lorsque E.,, approche de la valeur critique. Au dela de l'énergie critique les valeurs de
profondeur optique chutent. Ce comportement de 7(E,,zs) se traduit dans le motif
d’atténuation exp(—7) par un exces de transparence a la signature particuliere, comme
illustré sur la Fig. L'énergie ou l'atténuation est maximale en présence de LIV
correspond a I'énergie critique précédemment dérivée (Eq.[7.8).

1
o
x
(]
107t
B z=0.01
—z=0.03
1072~ —z=01
L 1 11| \‘ 1 L1 1 \‘
1 10

E[TeVv]
FIGURE 7.2 — Courbes d’atténuation calculées avec le modele d’EBL de Franceschini et al. (2008) [120], dans
le cas standard (ligne pleine) et en présence de LIV a I'échelle de Planck et avec n = 1 (lignes pointillées),
pour trois redshifts différents. Les lignes horizontales représentent, de haut en bas, les conditions T =1,2,3.

Pour que des déviations a la transparence attendue de 1'univers soient susceptibles
d’étre observées/testées, une source de rayons 9 doit pouvoir étre détectée avec un
spectre s’étendant suffisamment haut en énergie pour approcher, atteindre, ou méme
dépasser l'énergie critique correspondant a 1’échelle de LIV supposée. Cette énergie
critique doit également étre située dans un régime suffisamment atténué pour que
'effet de 'EBL soit significatif. Cependant, il est préférable que les déviations attendues
vis-a-vis de l'atténuation standard n’apparaissent pas non plus dans un régime trop
atténué (T > 1) pour espérer détecter un flux de signal non-négligeable. Ainsi, pour une
sensibilité a I’échelle de Planck, et en considérant les modeles d’EBL les plus récents, des
sources de faible redshift (z < 0.1) sont privilégiées (cf. Fig.[7.2).

Il est donc en principe possible de sonder des aspects de physique a 1’échelle de Planck
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avec H.E.S.S. par 'analyse spectrale d'une source extragalactique proche, pourvu qu'une
sensibilité suffisante soit atteinte afin de mesurer un spectre en énergie s’étendant signifi-
cativement au-dela de 10 TeV. De telles conditions optimales se sont vues remplies lors de
l’observation en juin 2014 d’"une éruption exceptionnelle du blazar Mrk 501, observé par
H.E.S.S. a grand angle zénithal.

7.2 Observations de Mrk 501 lors de I’éruption de juin 2014

7.2.1 Mrk 501, une source idéale pour étudier la LIV

Markarian 501 (abrégée Mrk 501 ou Mkn 501, et plus rarement nommée 4C 39.49 ou B2
1652+39) est une galaxie brillante, cataloguée par le physicien arménien B. Markarian
en 1972 dans son recensement des galaxies a exces d’émission dans 1'utra-violet [193].
Cette source se situe a un redshift z = 0.034 Le noyau actif de Mrk 501 est, en 1996, la
deuxiéme source extragalactique a étre détectée dans le régime des rayons -y de tres haute
énergie [155]. C’est un blazar du type BL-Lac qui a été souvent observé par les imageurs
Tcherenkov depuis sa découverte, il est notamment connu pour sa grande variabilité en
flux lors d’épisodes d’intenses éruptions. Le redshift de Mrk 501 est particuliérement
bien adapté pour espérer une sensibilité a I’échelle de Planck au travers des modifications
a l'atténuation EBL puisque les déviations attendues apparaissent dans un régime
d’atténuation significatif mais raisonnable, comme précédemment illustré sur la Fig.

En 1997, Mrk 501 a été observé a tres haute énergie avec un niveau de flux élevé
(supérieur au flux en provenance de la nébuleuse du Crabe) pendant plusieurs mois
consécutifs par les instruments Whipple, HEGRA et CAT [1955197]. Un maximum
historique a été observé a la mi-avril 1997. Le spectre en énergie mesuré par HEGRA au
cours de cette période s’étend jusqu’a environ 20 TeV [198]]. Les photons ainsi détectés
comptent parmi les photons extragalactiques les plus énergétiques jamais détectés. Ce
spectre de l'éruption de 1997 a été 1'objet de nombreuses interrogations puisque sa
déabsorption par l'effet de I'EBL a semblé mener a un redressement inattendu aux plus
hautes énergies [199]. Ce résultat a pu étre interprété comme un excés de transparence
de l"'univers aux plus hautes énergies, et des hypothéses comme la présence de LIV
ont été invoquées|} Ce résultat tient en fait a la fois de 1'utilisation de modéles d’EBL
aujourd’hui dépassés dans lesquels le niveau d’EBL était surestimé par rapport aux
contraintes actuelles, ainsi qu’a une légere sous-estimation de Hy (e.g. la valeur de 60
km s~ Mpc~! est utilisée dans [199]). De plus, une analyse spectrale tirant parti d’une
reconstruction plus avancée avec une meilleure résolution en énergie a été publiée plus

iii. La valeur spectroscopique précise est de z = 0.0338 [194].

iv. En plus de la LIV, on peut mentionner I'hypothése exotique (rapidement rejetée) de confusion des
évenements de plus haute énergie avec des condensats de Bose-Einstein de photons a plus basses énergies
[200}201].
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tardivement par la collaboration HEGRA [202], et a montré une suppression du flux
légérement plus accentuée en fin de spectre que dans la publication initiale, n'indiquant
pas d’anomalie majeure de la transparence de 1'univers aux rayons .

Le spectre publié de Mrk 501 durant I’éruption de 1997 a notamment permis les
premieres contraintes sur I’échelle de LIV approchant 1’échelle de Planck [88,185]]. Depuis
1997 Mrk 501 a été sujet a quelques autres épisodes de flux élevés, sans jamais égaler
cet épisode éruptif historique. Un niveau de flux similaire a cependant pu étre observé
par H.E.S.S. au cours d'une nuit de juin 2014. La grande sensibilité de H.E.S.S. permet,
a travers l'analyse de ces données, de confirmer et de pousser plus loin encore les
contraintes sur la LIV par effet de transparence obtenues jusque la.

7.2.2 Alertes par FACT

Les observations par H.E.S.S. de I'éruption de Mrk 501 en 2014 ont été effectuées a la suite
d’alertes envoyées par la collaboration FACT (pour First G-APD Cherenkov Telescope) qui
opere un télescope Tcherenkov unique situé sur l'ile de La Palma, dans 1’archipel des Ca-
naries, au voisinage des télescopes de la collaboration MAGIC] Ce télescope de dimension
modeste (sa surface réflective totalise 9.5 m?) est le premier imageur Tcherenkov dont la
caméra est équipée de photo-multiplicateurs électroniques a silicium, et non pas de tubes
photo-multiplicateurs a dynodes classiques. Cette particularité permet a FACT d’obser-
ver dans des conditions de bruit de fond de ciel intense sans risquer d’abimer la caméra,
notamment en présence de la lune, ce qui se traduit par un gain significatif en durée d’ob-
servation et une couverture temporelle plus continue. Ces caractéristiques font de FACT
un instrument idéal pour le suivi des sources de rayons -y variables [203]. Du fait de sa
modeste surface réflective et de la reconstruction purement monoscopique la sensibilité
de FACT reste limitée a des sources intenses comme Mrk 501 ou la nébuleuse du Crabe, et
avec un seuil en énergie de ~ 1 TeV. Le suivi régulier de différentes sources permet d’aler-
ter rapidement les autres instruments plus sensibles en cas de détection d'une hausse
d’activité d"une source suivie.

Le suivi par FACT de Mrk 501 en juin 2014 a révélé une variabilité significative, comme
illustré sur la Fig. En particulier, les taux élevés d’événements observés par FACT au
milieu du mois ont alerté H.E.S.S. et permis la prise d’observation d'une éruption excep-
tionnelle au cours de la nuit du 23 au 24 juin 2014 (MJD 56832).

7.2.3 Observations par H.E.S.S. a grand angle zénithal

Mrk 501 est une source située dans ’hémisphere céleste boréal (ascension droite : 16h
53m 52.2s, déclinaison : +39° 45m 37s). Depuis la latitude australe du site de H.E.S.S. (-23°
16m 18s) cette source ne peut ainsi étre observée qu’a un angle zénithal élevé (7 2 60°).
A la suite des alertes émises par FACT, quatre runs d’observations ont été pris avec les 5
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FIGURE 7.3 — Courbe de lumiere obtenue avec FACT représentant I'évolution du taux brut d’évenements
en fonction de la date en jour julien modifié (M]D) pour Mrk 501 au cours du mois de juin 2014. Chaque
point est moyenné pour les observations au cours d’une nuit. Le niveau du flux exceptionnel observé a MJD
56832 est clairement visible. Un tel suivi de I'activité des sources régulierement suivies par FACT est libre
d’acces a I'adresse http: //www. fact-project. org/monitoring,

télescopes de H.E.S.S. au cours de la nuit du 23 au 24 juin 2014, a un angle zénithal moyen
de 63.8° . Les observations prises par imagerie Tcherenkov atmosphérique a de tels grands
angles zénithaux présentent plusieurs caractéristiques notables.

Effets sur la surface effective de collection

Les gerbes atmosphériques observées a grand angle zénithal traversent une épaisseur
d’atmosphere plus grande que des gerbes observées en direction du zénith (67 ~ 0°). La
lumiere Tcherenkov émise par ces gerbes inclinées est diffusée et atténuée de fagon plus
importante que dans le cas vertical en raison des processus de diffusion répétés sur les
différents composés atmosphériques (ozone, vapeur d’eau, aérosols etc.). La quantité de
lumiere reque au sol est ainsi plus faible que pour une gerbe verticale initiée par une parti-
cule de méme énergie. L'énergie en deca de laquelle la surface effective de collection chute
rapidement (et donc le seuil en énergie) augmente significativement avec I’angle zénithal.
D’autre part, la surface géométrique couverte au sol par le bassin de lumiere Tcherenkov
augmente avec 1’angle zénithal. En effet la distance entre 1’observateur au sol et le coeur
de la gerbe augmente proportionnellement a 1/ cos 6z, en premiére approximation[‘} La
surface géométrique couverte par la lumiere Tcherenkov augmente ainsi en 1/ cos® 6.
Cet effet est schématisé sur la Fig. Le nombre de gerbes dont le bassin de lumiere

v. L'effet de la courbure terrestre devient non négligeable pour des angles zénithaux extrémes (07 > 70°)
[204]
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7.2. Observations de Mrk 501 lors de I’éruption de juin 2014
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FIGURE 7.4 — Schéma illustrant le gain en surface géométrique au sol pour des observations a grand angle
zénithal : la gerbe atmosphérique se développe plus haut dans I'atmosphere et I'inclinaison du cone de lumiere
Tcherenkov entraine l'illumination d'une surface au sol plus importante. Un plus grand nombre de gerbes
inclinées peut illuminer un détecteur au sol qui voit ainsi sa surface de collection augmenter avec I'angle
zénithal.

Tcherenkov peut intersecter avec un détecteur au sol augmente ainsi avec l'inclinaison
des gerbes. Pour des énergies suffisamment élevées la surface effective de collection du
détecteur augmente donc avec I’angle zénithal.

Ces deux effets (accroissement du seuil, et augmentation de la surface effective) sont
illustrés sur la Fig. Si I'analyse des données prises a grand angle zénithal patit d'un
seuil en énergie plus élevé (ici 2 1 TeV), une telle analyse bénéficie en revanche d’un gain
significatif en surface de collection aux plus hautes énergies. Ce dernier point est parti-
culierement intéressant dans I'optique des études de LIV et de la quéte d'une sensibilité a
I’échelle de Planck, comme présenté précédemment a la section[7.1.2]

Autres effets

Les effets de l'absorption atmosphérique précédemment évoqués s’appliquent
également au bruit de fond. Les gerbes hadroniques sont ainsi moins nombreuses a grand
angle zénithal de par le spectre en loi de puissance des rayons cosmiques d’indice ~2.7.
Les observations a grand angle zénithal présentent donc des conditions de bruit de fond
réduit, ce qui peut se révéler particulierement intéressant en terme de rapport signal sur
bruit lors de I'occurrence dun signal fort comme dans le cas d"une éruption d{AGN]

Une autre particularité des observations a grand angle zénithal est que les gerbes les
plus lointaines (dont la détection implique qu’elles sont tres énergétiques) donnent lieu
a des images quasi-paralléles dans les caméras, comme illustré sur Fig. avec des
évenements détectés lors de cette éruption. L'incertitude qui s’ensuit sur le parametre
d’impact de la gerbe peut entrainer un biais sur I'énergie reconstruite de la particule
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FIGURE 7.5 — Evolution de la surface effective de détection (en m?) aux rayons -y de H.E.S.S. en fonction
du cosinus de I'angle zénithal d’observation et de I'énergie vraie du photon incident. Pour les observations
de I'éruption de Mrk 501 cos 7 =~ 0.44 (valeur indiquée par une ligne pointillée noire). Cette figure est
obtenue a partir de simulations, ici en supposant une efficacité optique relative de 100%.

incidente puisque la gerbe peut étre reconstruite plus proche et moins énergétique qu’en
réalité. Ce biais est pris en compte lors de ’analyse spectrale.

De plus, les gerbes distantes ont une image plus étendue dans la caméra et ont donc plus
de risque d’étre tronquées. Le plus faible champ de vue de CT5 peut ainsi étre un facteur
limitant la reconstruction des événements aux plus hautes énergies.

A grand angle zénithal les contraintes qui s’appliquent a la structure des télescopes
sont particulierement importantes et peuvent entrainer une dégradation de la et de
la direction pointée reconstruite. La qualité du pointé pour cette analyse de Mrk 501 a
été vérifiée en utilisant I'approche développée dans le Chap. 3] et a montré une bonne
précision de la direction pointée.

Une autre particularité propre aux observations a grand angle zénithal par un réseau
de plusieurs télescopes tient en la potentielle obstruction du champ de vue d’un télescope
par un autre. Pour H.E.S.S., c’est la présence imposante de CT5 au centre du réseau qui
peut étre le facteur limitant principal, selon 'azimut de pointé des différents télescopes.
L’angle zénithal limite a partir duquel la structure de CT5 commence a intersecter 1’axe
optique d'un petit télescope pointant dans la méme direction est de ~ 69.7°, comme
schématisé sur la Fig.[7.7} Une obstruction en bordure de champ de vue n’intervient ainsi
que pour une direction pointée au dela 67°. La direction pointée de plus grand angle
zénithal durant les observations de 'éruption de Mrk 501 est de 65°, échappant donc —de
peu-— a cet effet.
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FIGURE 7.6 — Exemple d’évenements candidats vy en provenance de Mrk 501, enregistrés lors de I'éruption
de 2014. Evénement stéréoscopique a 5 télescopes, reconstruit a 15 TeV. Evénement reconstruit
a 21 TeV, en bordure du champ de vue de CT5. L'échelle de couleur représente le nombre de photo-électrons
dans chaque pixel. Les caméras ne sont pas représentées a I'échelle.

A =20.3°
Limit zenith angle = 69.7 °

84.85 m

FIGURE 7.7 — Schéma illustrant I'estimation de I'angle zénithal limite a partir duquel la structure de CT5
se situe sur 'axe optique d'un des petits télescopes pointant dans la méme direction.

7.3 Analyse de I’état éruptif

Quatre runs d’observations consécutifs ont été pris sur Mrk 501 au cours de la
nuit de 1’éruption avec les cinq télescopes du réseau, totalisant 1.8 heures de données.
C’est I'analyse des données en utilisant une reconstruction de type H.E.S.S.-I qui est ici
détaillée. En effet, 'analyse LIV est focalisée sur les plus hautes énergies, un régime ot
les données prises avec CT5 n’apportent pas d’améliorations significatives. Les résultats
seront comparés avec ceux obtenus avec une reconstruction de type H.E.S.S.-II dans la
sous-section [7.3.3] La chaine de reconstruction et d’analyse Model (introduite au Chap. 2)
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Chapitre 7. Sonder la physique a 1’échelle de Planck avec Mrk 501

est utilisée, en adoptant les coupures de type Loose. Ce choix est notamment motivé par
le faible bruit de fond attendu.

Concernant I'analyse H.E.S.S-I, plus de 1200 évenements <y sont reconstruits en prove-
nance de la région ON de rayon v/0.125 °, centrée sur la position de Mrk 501. Un rapport
signal sur bruit supérieur a 30 est obtenu, résultant en une significativité de détection
d’environ 67 o, en utilisant la formule de Li & Ma (Eq. .

7.3.1 Spectre en énergie

L’analyse spectrale présentée ici est obtenue en utilisant la méthode de forward folding
discutée au Chap. [2| afin de se conformer au spectre initialement publié a la suite de la
conférence ICRC 2015 [205]. L'utilisation de la méthode d'unfolding mene a des résultats
en tous points similaires. Le spectre obtenu est également vérifié étre compatible avec
celui obtenu avec une chaine indépendante de calibration, de reconstruction et d’analyse
(HAP, Hillas).

La procédure de forward folding est effectuée en supposant une loi de puissance
atténuée par l'effet de I'EBL en choisissant le modéle de de Franceschini et al. (2008) [120]
(nommé ci-dessous Fr08) :

—

E
D ps(E) = Do E% x exp [—Teos(E,z = 0.034)] . (7.11)

L'influence du choix de ce modele d’EBL sur les résultats sera discutée plus bas.
L’adéquation des données a la forme est trés bonne (x?/ndf = 8.5/8), avec un
indice spectral ajusté a = 2.16 & 0.06 stat + 0.2 sys. L'utilisation de formes plus complexes
telles que la parabole logarithmique ou la loi de puissance avec coupure exponentielle
n’améliorent pas 1’ajustement.

Le seuil correspondant a 15% de la surface de collection effective maximale se situe
a environ 2 TeV. Le spectre obtenu s’étend au dela de 10 TeV, avec des points signifi-
catifs jusqu’a 20 TeV (Fig. [7.8). Au dela de 20 TeV la statistique chute trés rapidement.
Ce spectre est ainsi sensible a 'EBL dans l'infrarouge lointain (se référer a 1'Eq. et
permet a ’évidence d’atteindre une sensibilité de ’ordre de 1’échelle de Planck pour des
perturbations LIV linéaires puisque qu’il s’étend au dela de I’énergie critique (Eq.[7.9), 1a
ot la courbe d’atténuation devrait s’infléchir en présence de LIV. Cet effet est illustré sur

la Fig.
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FIGURE 7.8 — Spectre en énergie de Mrk 501 durant I'éruption de juin 2014, obtenu a partir de la recons-
truction H.E.S.S.-1 et en utilisant la méthode de forward folding en supposant une simple loi de puissance
absorbée sur 'EBL du modele de Franceschini et al. (2008). Les points représentés ici sont donc les points
résiduels a I'ajustement. La méme forme intrinseque en présence de LIV, avec des perturbations linéaires a
I'énergie de Planck, est représentée par la ligne pointillée ( [178]]).

7.3.2 Contraintes sur E; |y

L’analyse LIV utilisant le spectre de 1’éruption de Mrk 501 est naturellement basée
sur une hypothese concernant I'EBL. La sensibilité attendue a des perturbations linéaires
a l'échelle de Planck reste vraie quel que soit le modele d’EBL considéré. Cependant,
des différences notables existent dans les motifs d’atténuations des différents modeles,
comme illustré sur la Fig. Ces variations témoignent des incertitudes sur la SED de
I'EBL dans l'infrarouge comme discuté dans la partie précédente. Ces variations sont
d’ailleurs englobées par le résultat sur la mesure de 'EBL dérivé au Chap [6} Les motifs
d’atténuation en présence de LIV sont obtenus en introduisant les équations et
dans le calcul de la profondeur optique en utilisant la SED des différents modeles.

C’est le modéle de Franceschini et al. (2008) qui sera utilisé dans la suite. Ce choix est
notamment motivé par I’ajustement de qualité obtenu avec I'Eq. Ce modele est celui
pour lequel la profondeur optique est la plus importante dans la zone de 10 TeV a 20
TeV. Par conséquent, c’est également le modele pour lequel les déviations causées par
la LIV se situent dans le régime le plus atténué. Cet effet est clairement visible par la

147



Chapitre 7. Sonder la physique a 1’échelle de Planck avec Mrk 501

G

= 1 ——— Franceschini et al. 2008

3
———— Dominguez et al. 2011
— Finke et al. 2010

107 Gilmore et al. 2012 (Fiducial)
—— Kneiske & Dole 2010
| " " " Ll

1 10 E [TeV]

FIGURE 7.9 — Courbes d’atténuation en considérant le redshift de Mrk 501 (z = 0.034) pour différents
modeles d’EBL récents, dans le cas standard (ligne pleine) et en présence de L1V a I'échelle de Planck et avec
n = 1 (lignes pointillées).

comparaison de la hauteur des inflexions au niveau de 1’énergie critique sur les motifs
d’atténuation de la Fig.

Le choix de ce modele est donc conservatif dans le sens ot les déviations LIV attendues
sont les moins marquées ; les limites qui seront obtenues sur 1’échelle de LIV ne peuvent
étre que moins contraignantes que celles obtenues avec d’autres modeles.

Afin de dériver des contraintes quantitatives sur 1'échelle de Planck, la procédure
d’ajustement spectral par maximum de vraisemblance de la méthode de forward folding
est réalisée en utilisant les profondeurs optiques modifiées par la LIV. La forme spectrale
considérée s’écrit alors :

—

E
@ s (Ey) = Do ?Z x exp [—Teros (Ey, z = 0.034, E'y)] - (7.12)

L’ajustement des données a cette forme spectrale est réalisé pour différentes valeurs de
El'y, échantillonnées logarithmiquement dans le domaine d’intérét pour les modifica-
tions spectrales a trés haute énergie, dans le cas de perturbations linéaires (n = 1) et
quadratiques (1 = 2). Les profils de variation de la qualité de I’ajustement en fonction de
Ey1v sont représentés sur la Fig. Les données ne montrant aucun signe de redresse-
ment au dessus de 10 TeV, la vraisemblance de I'ajustement £ est maximisée pour des
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profondeurs optiques sans LIV. En effet, les valeurs de vraisemblance convergent vers
un plateau pour Ejjy — 0. A la borne opposée, lorsque Ejjy est trés basse, 1’énergie
critique se retrouve en début de spectre et I'indice spectral intrinseque ajusté tend alors a
s’aligner avec 'indice observé pour compenser l'effet LIV, ce qui explique 'aplatissement
des profils a faible Eypy visible sur les figures [7.10(a)| et [7.10(b)l La considération de
formes spectrales intrinseques courbées n’améliore pas la qualité de ’ajustement et peut
également conduire a une dégénérescence avec l'effet LIV|"]

Les profils obtenus permettent de dériver des limites inférieures d’exclusion sur
I’échelle de LIV en considérant le rapport vraisemblance au cas standard, avec un niveau

de confiance donné par ,/2log ~~4—. Ces limites sont regroupées dans le tableau

Standard
pour différents niveaux de confiance.

20 30 50
n=1 | 2.8 x 102 eV (2.29 x Ep;) | 1.9 x 10?2 eV (1.6 x Ep;) | 1.04 x 10?8 eV (0.86 x Ep;)
n=2 | 7.5 x 10 eV 6.4 x 109 eV 47 x 1020 eV

TABLE 7.1 — Limites d’exclusion obtenues sur EZ‘IZVLZ a partir des profils de la Fig. (1178]]).

Dans le cas de perturbations linéaires, E{‘I:Vl 2 2.3 X Ep; a un niveau de confiance de
95%. L'échelle de Planck est exclue avec un niveau de confiance de 4.5 ¢. Cette limite
sévere est supérieure aux limites obtenues en utilisant la méthode des délais avec des
AGNs, mais reste inférieure a la meilleure limite obtenue avec le GRB 090510 [187].

Pour le cas de perturbations quadratiques les limites obtenues sont les contraintes
expérimentales les plus séveres jamais obtenues [206], avec EI'? > 7.5 x 10% eV (95%)

Ces résultats compétitifs ont été présentés a la conférence Roma International Confe-
rence on Astroparticle Physics 2016 [178] ainsi qu’a la conférence Experimental Search for
Quantum Gravity 2016 [207]]. Cette analyse LIV est également incluse dans une publication
H.E.S.S. plus générale concernant cette éruption de Mrk 501 en juin 2014 (en préparation).

vi. Un ajustement de qualité similaire peut étre obtenu en considérant une forme intrinseque plus courbée
que le spectre observé (e.g. avec une coupure intrinseque a quelques TeV) si un effet LIV permet de redresser
I'extrémité du spectre observable.

vii. Une limite plus contraignante peut en principe étre posée en se basant sur la non-observation de pho-
tons d’ultra haute énergie E, 2 10! eV par Auger. Cependant, rien ne permet de garantir que de tels photons
soient effectivement produits dans I'univers.
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FIGURE 7.10 — Profils d’exclusion obtenus sur Epyy dans le cas de perturbations linéaireset de per-
turbations quadratiques((b)] L'évolution de la qualité de I'ajustement est représentée par I'évolution variable
—log L en fonction de I'énergie de LIV utilisée dans le calcul de la profondeur optique pour I'ajustement
avec une loi de puissance absorbée sur I’EBL, en considérant le modele de de Franceschini et al. (2008) .
Les meilleures limites d’exclusions obtenues avec la méthode des délais d’arrivée pour les sursauts 7y et les

sont également représentées [187,205].
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7.3. Analyse de I'état éruptif

7.3.3 Analyse H.E.S.S.-II combinée
Intérét

Si la reconstruction de type H.E.S.S.-II n’est a priori pas utile pour une analyse
concentrée sur les plus hautes énergies (comme c’est le cas dans I’analyse LIV) son usage
permet d’étendre la gamme en énergie du spectre vers les basses énergies, d’accroitre le
rapport signal sur bruit grace aux performances accrues de discrimination de fond avec
la stéréoscopie a cinq télescopes, et démontre pour la premiere fois le bon fonctionnement
du réseau H.E.S.S.~II complet a tres grand angle zénithal.

Mrk 501 flare (high zenith angle)

Agm?)

10°

H.E.S.S. Il Mono

H.E.S.S. Il Combined

104

HES.S. |

1 10

E (TeV)

FIGURE 7.11 — Comparaison des surfaces effectives moyennées correspondant aux quatre runs d’observa-
tions pris lors de I'éruption de Mrk 501, pour la reconstruction stéréoscopique a quatre télescopes (H.E.S.S.-
I, en noir), la reconstruction combinée a 5 télescopes (Combined, en rouge) et la reconstruction monoscopique
avec CT5 (Mono, en bleu). Il est important de noter que les coupures sur les évenements qui sont utilisées par
ces différentes configurations ont été optimisées de facon indépendante et sont donc différentes dans chaque
cas. Les coupures utilisées ici ont pour dénomination H.E.S.S. I Loose, H.E.S.S. II Mono Loose, et H.E.S.S.
II Combined3 Std. Cette derniére configuration hybride utilise des coupures Loose pour la reconstruction
stéréscopique, et des coupures de type Std pour la reconstriction monoscopique.

L'utilisation des données de CT5 permet de baisser le seuil en énergie de 1’analyse
spectrale grace a sa surface réflective de prés de 600 m?. Le seuil correspondant a 15%
de la surface effective maximale est ainsi ramené a environ 700 GeV en utilisant une
reconstruction monoscopique des données Ce seuil est exceptionnellement bas au
regard du grand angle zénithal d’observation considéré, a comparer avec le seuil de 2

viii. Pour comparaison, le seuil de I’analyse spectrale pour une reconstruction monoscopique avec des
données a faible angle zénithal est de ~80 GeV [208].
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TeV obtenu avec la reconstruction stéréoscopique de type H.E.S.S.-I. Un seuil plus bas
permet un bras de levier plus important sur le régime non-atténué par 1'EBL et permet
donc de mieux contraindre le spectre intrinseque. Cependant, si la surface effective chute
moins rapidement a basse énergie elle est globalement inférieure aux cas stéréoscopiques,
comme illustré sur la Fig. La perte d’événements est donc beaucoup plus rapide a
haute énergie avec la reconstruction monoscopique, comme illustré sur la Fig. ce qui
est inadapté pour une analyse LIV.
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FIGURE 7.12 — Comparaison des distributions en énergie reconstruite des évéenements en provenance de
Mrk 501 (évenements “ON”) pour les quatre runs d’observations pris lors de I'éruption. L'avantage de la
reconstriction combinée en terme de statistique d’événements apparait ici trés clairement. Ces distributions

d’évenements sont le reflet des surfaces effectives associées visibles sur la Fig. 11 convient cependant de
noter quel les surfaces effectives sont elles fonction de I'énergie vraie.

L'utilisation d'une reconstruction combinée permet de bénéficier de CT5 tout en
préservant une surface efficace importante a plus haute énergie. Une reconstruction
combinée associant les reconstructions monoscopiques, stéréscopiques a cinq télescopes,
et stéréoscopiques a quatre télescopes sera ici utilisée. Cette configuration permet une
statistique optimale sur toute la gamme en énergie (Fig. [/.12). Le nombre légerement
moindre d’évenements combinés par rapport au cas H.E.S.S.-I autour de 10 TeV est dti a
quelques différences entre les coupures utilisées, notamment sur la distance de premiere
interaction qui est plus stricte en analyse combinée. Pour plus de détails concernant les
possibilités de reconstructions se référer au Chap. 2} et en particulier a la Fig.

Avec l'analyse combinée ce sont plus de 1900 photons qui sont reconstruits en
provenance de la région “ON”, avec un rapport signal sur bruit amélioré de 46.5 et la
significativité de détection atteint alors 83.3 ¢, comme montré sur ’histogramme de la

distribution angulaire au carré des évenements (Fig.|7.13(a)). La Fig. [7.13(b)| montre la

carte de significativité obtenue : le signal est bien centré sur la position de la source et son
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Significance Map
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FIGURE 7.13 —|(a)| Histogramme de la distribution angulaire au carré des évenements en provenance de
Mrk 501, obtenu a partir de la méthode des régions OFF multiples (Multiple off, voir le Chap. |2 et Ia
Fig. droite). [(b)] Carte de significativité associée, obtenue avec la méthode de I'anneau complet (Ring
background, voir la Fig. gauche) |(c)| Distribution des évenements ON et OFF observés au cours de
I'éruption de Mrk 501 en fonction de la variable discriminante principale de la reconstruction Model : Mean
Scaled Shower Goodness. Pour les évenements stéréoscopiques la coupure se situe a une valeur de 0.9.
Pour les évenements monoscopiques cette coupure est a 0.6. Les événements au dela de cette coupure sont
considérés comme des hadrons et sont rejetés lors de I'analyse..

étalement est compatible avec la[PSF|

En raison des particularités précédemment évoquées, cette analyse est extrémement
dominée par le signal (situation plutot exceptionnelle en astronomie ) comme illustré
sur la Fig.[7.13(c): la fraction d’évenements OFF est trés faible et la variable discriminante
principale (Mean Scaled Shower Goodness) montre une quasi-absence de bruit de fond ha-
dronique (a comparer avec la Fig. 2.6).

Analyse spectrale et contraintes sur E;jy

Les spectres obtenus en utilisant les différentes reconstructions sont comparés sur la
Fig. Leur bonne compatibilité montre que la fiabilité des différentes configurations
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Chapitre 7. Sonder la physique a 1’échelle de Planck avec Mrk 501

20 30 50
n=1 | 2.6 x 102 eV (2.1 x Ep;) | 2.2 x 10 eV (1.78 x Ep;) | 1.5 x 102 eV (1.23 x Ep))
n=2 | 7.8 x 109 eV 7.2 x 1020 eV 6.0 x 1020 eV

TABLE 7.2 — Limites d’exclusion obtenues sur EZI:VLZ a partir de 'analyse H.E.S.S.-1I combinée.

d’analyse possible avec H.E.S.S.-II est préservée pour les observations a grand angle
zénithal. Les petits télescopes restent le facteur limitant dominant sur le seuil en énergie
de l'analyse spectrale; le seuil correspondant a 15% de la surface effective maximale est
de 1.3 TeV environ pour l’analyse combinée.

L’analyse LIV présentée a la section précédente est reproduite pour le cas combiné.
Les profils d’ajustement obtenus ont un comportement similaire a ceux obtenus avec
I'analyse de type H.E.S.S.-I (Fig. : un plateau est préféré pour des grandes valeurs
de Epyv. Les limites obtenues sur 1’échelle de LIV sont regroupées dans le tableau Ces
limites confirment le résultat de 1’analyse H.E.S.S. I. L’échelle de Planck est dans ce cas
exclue a un niveau de confiance légerement supérieur a 5 o.

E? x dN/dE [TeV/n?/s]
=
o

10_7;
10°c 4+ HESS.I
- +  H.E.S.S. Il Mono
B ¢ H.E.S.S. Il Combined
10—9 Lo | Lo |

1 10
E [TeV]

FIGURE 7.14 — Comparaison des spectres obtenus en utilisant les données de I'éruption de Mrk 501 par
une analyse H.E.S.S-II de type monoscopique (en bleu) combinée (en rouge), et le résultat H.E.S.S.-I de la
Fig en supposant une loi de puissance atténuée sur I’EBL.
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7.3. Analyse de I'état éruptif

Variabilité rapide

En plus d'un spectre en énergie qui s’étend jusqu’a 20 TeV, I'éruption de 2014 de
Mrk 501 observée par H.E.S.S. révele une variabilité en flux rapide. La courbe de lumiére
avec une division d’un bin par run d’observation est montrée sur la Fig. Le niveau
de flux apparait clairement variable entre les quatre runs. La méme courbe du lumiere
avec des bins de sept minutes est visible sur la Fig. et indique des sous-structures
temporelles inférieures a la durée d"un run.
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FIGURE 7.15 —|(a)| Courbe de lumiere de I'éruption de Mrk 501 avec un seul bin par run d’observation.
Meéme courbe de lumieére avec cette fois des bins de 7 min, divisant chaque run par quatre. L'énergie de
référence pour le flux est de 2 TeV.

Cette variabilité rapide a été vérifiée étre fiable vis-a-vis des conditions d’observa-
tion. Le coefficient de transparence moyen —quantité calculée en utilisant le taux de
déclenchement, le gain, et I'efficacité optique du systéme— est vérifié étre stable (moins de
5% de variations) pour les quatre runs. Une variation importante de cette quantité peut
par exemple indiquer des variations de la transparence de I’'atmosphere qui pourraient
alors mimer des variations en flux et mener a des conclusions erronées.

Ces variations ont également été vérifiées étre stables vis-a-vis des variations en angle
zénithal non corrélées entre la région ON et les régions OFF. En effet, pour des observa-
tions a grand angle zénithal la soustraction du fond résiduel par la méthode des régions
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‘ NewMKknS01Files/Results_Mkn_501_ModelPlus_Combined3_Std_Prod8_inhomo_FlareNight.root ‘
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FIGURE 7.16 — Distribution en angle zénithal des évenements ON (en rouge) et OFF (en noir) en fonction
du temps en[MJD} pour les quatre runs d’observation de I'éruption de Mrk 501.

OFF multiples (Fig donne lieu a des différences plus marquées entre I’angle zénithal
de la source et celui des régions OFF placées sur le méme cercle centré sur la direction
pointée. Le décalage choisi entre la source et la direction pointée est différent au fil des
runs, comme précédemment expliqué au Chap. 2| Cet effet est illustré pour le cas de

Mrk 501 sur la Fig.

Les effets de variations d’acceptance entre les évenements ON et OFF sont correcte-
ment pris en compte lors de l’analyse et n’induisent pas de variabilité artificielle. Des
données prises sur la nébuleuse du Crabe a tres grand angle zénithal et présentant le
méme genre de variations non-corrélées en angle zénithal entre événements ON et OFF
menent a une courbe de lumiére constante.

Ces diverses vérifications permettent d’attribuer avec confiance les variations rapides
en flux observées lors de cette éruption a des véritables variations en flux de Mrk 501. Une
échelle de temps caractéristique T, correspondant au temps de doublement du flux peut
étre estimée en suivant ’approche de [209] :

T, = |§ x AT/A|, (7.13)

avec ¢ = (¢; + gbj) /2 le flux moyen entre deux mesures successives de flux i et j, AT le
temps qui sépare ces deux mesures et A¢ la différence entre ces deux flux. Appliqué a
toutes les paires de mesures de la courbe de lumiere de I’éruption de Mrk 501 avec des
bins de 7 min, un temps de doublage minimum moyen T, ~ 8 5 min est trouvé

ix. Calcul réalisé par N. Chakraborty. Les points dont I'erreur relative sur le flux est supérieure a 50 % sont
exclus du calcul.
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7.3. Analyse de I'état éruptif

Cette valeur et son erreur sont sujettes a des incertitudes liées notamment au découpage
temporel de la courbe de lumiére mais il est raisonnable d’estimer un temps de doublage
en flux de l'ordre de 10 min pour cette éruption de Mrk 501. Cette variabilité rapide
indique un facteur Doppler important au niveau de la zone d’émission (6 2 10), comme
précédemment expliqué au Chap. 5| (Eq.5.5).

Une telle variabilité rapide au dela du TeV peut également étre mise a profit afin

de rechercher des délais de réception des rayons 7y en fonction de leur énergie. Comme
brievement introduit au début de ce chapitre (Eq. [7.4), il est également possible de
contraindre I'échelle de LIV de cette maniere. Malgré la faible distance parcourue par les
photons en provenance de Mrk 501 par comparaison avec le cas de sursauts 7 distants
(z 2 1), la couverture en énergie strictement au dessus du TeV et s’étendant significati-
vement jusqu’a 20 TeV permet des limites compétitives (les études LIV basées sur des
sursauts 7 utilisent des photons de quelques dizaines de GeV, détectés avec le satellite
Fermi).
Les temps d’arrivée d’évenements issus de deux populations différentes en énergie sont
comparésf] Une courbe de lumiere est réalisée en restreignant la gamme en énergie
des évenements considérés qui doivent se situer entre 1.5 TeV et 3 TeV (population de
basse énergie). Cette courbe de lumiere est paramétrisée puis cette paramétrisation est
comparée a la distribution temporelle des événements dans la gamme allant de 3 TeV a 20
TeV (population de haute énergie) avec une méthode de maximum de vraisemblance. Un
décalage compatible avec un délai nul est trouvé, et peut étre traduit en terme de limite
sur Erpy. Les limites obtenues dans le cas subluminal & un niveau de confiance de 95%
sont de EIR! > 6.65 x 10%° eV (0.055 x Ep;) pour des perturbations linéaires a la relation
de dispersion (Eq. , et de EI'i7 > 11.8 x 10! eV pour des perturbations quadratiques.
C’est la limite quadratique la plus contraignante des limites obtenue par la méthode des
délais. Ces limites sur Erjy sont environ un ordre de grandeur en dessous des limites
spectrales présentées précédemment (tableaux[7.1]et[7.2). Elles resteraient valables méme
si la LIV se traduisait par des modifications additionnelles, par exemple si la structure
des interactions était également affectée en plus de la relation de dispersion. Ces limites
sont cependant sujettes & une incertitude quant a des possibilités de délais intrinseques
prédits par certains modeles d’émission.

Les différents résultats présentés dans ce chapitre montrent le caractere exceptionnel
des données prises par H.E.S.S. durant "éruption de Mrk 501 en juin 2014, a la fois par
les conditions d’observations et par les résultats qui sont obtenus, en particulier dans le
cadre des recherches de

x. Etude temporelle sur la LIV réalisée par A. Jacholkowska et C. Perennes. Cette étude a été suivie dans
le cadre de cette these dans le but d’une publication commune a 1’'étude LIV spectrale, et est ici mentionnée
dans un souci de complétude.
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Cascades et champs magnétiques
extragalactiques
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Ce chapitre s’intéresse au devenir des électrons et positrons créés par l'interac-
tion de rayons <y primaires sur I'EBL. Ces électrons peuvent générer des cascades
électromagnétiques dans le milieu extragalactique : I'atténuation d"un flux de rayons y a
I'échelle du TeV est ainsi convertie en un flux de rayons y secondaires a 1’échelle du GeV.
Les caractéristiques de ces cascades et de I'émission y secondaire correspondante sont
d’abord introduites, en soulignant les observables associées qui peuvent permettre
de contraindre les champs magnétiques extragalactiques. Dans un deuxieme temps,
I'étude réalisée au cours de cette these utilisant des données publiques de Fermi-LAT et
HESS. sur le blazar PG 1553+113 afin de dériver des contraintes sur les champs
magnétiques extragalactiques a partir de simulations de cascades est présentée. Une
étude originale exploitant la variabilité périodique des sources est également présentée
dans ce contexte. La publication associée est en préparation [210].
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Chapitre 8. Cascades et champs magnétiques extragalactiques

8.1 Cascades électromagnétiques dans le milieu extragalactique

8.1.1 Emission y secondaire

Le processus d’atténuation des rayons -y de trés haute énergie sur 1’'EBL injecte des
électrons et positrons dans le milieu extragalactique. Lorsqu’une paire e*e™ est créée par
l'interaction entre un rayon 7y d’énergie E, et un photon EBL, chaque électron emporte
une énergie E, = 7,m.c> ~ E,/2. Un tel électron énergétique peut interagir avec un
photon de fond d’énergie € par le biais du processus Compton inverse ey — e*7. Le
photon diffusé acquiert alors une énergie

4
Eyic = 37e€. (8.1)

Le champ de photons de fond tres largement dominant donnant lieu a ce proces-
sus est le de par sa densité de photons d’environ ney ~ 400 x (1 +z)3 cm™3
(Fig [5.4). Le libre parcours moyen des électrons avant une diffusion Compton dans le
milieu extragalactique est alors —en considérant le régime de Thomson- de l'ordre de
Aeic = (0T X nCMB)_1 ~ 1.2 kpc, soit une distance bien inférieure aux centaines de Mpc
que parcourent en moyenne les photons au TeV avant d’initier une création de paires sur
I’EBL, comme détaillé précédemment dans les chapitres de la Partie 2. En considérant un
photon du d’énergie typique ey ~ 61074 x (1 + z) eV, I'énergie du photon diffusé
est alors de

£ \2
Eyic ~3x (1+2z) (1 Té ) GeV, (8.2)

soit une émission dans le régime des rayons -y de haute énergie.
Les électrons sont sujets a ce processus Compton-inverse en cascade, avec un taux de perte

d’énergie moyen de
dE, 4 o ANy E. \?
— dt = gCO—T <€ de ) (mecz > 7 (8'3)

ol 62‘1”5% ~ 0.26 x (1 +z)* eVem 2 est la densité en énergie propre moyenne du CMB,
et t le temps propre de 1’électron. Cette perte d’énergie de 1’électron s’effectue sur une
distance caractéristique (dite de refroidissement) qui s’écrit

-1 2.4
Netc = ¢ % <1dEe> = S, C
E. dt 4o <€2d”§é\4B) E,

-1
~ 370 x (14+z)7* < 1%\/) kpc, (8.4)

ou E, représente 1'énergie initiale de 1’électron au moment de sa production. Ainsi, un
électron au TeV se propageant dans le milieu extragalactique est typiquement sujet a

i. Terme qui se rapportera a la fois aux électrons et positrons
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8.1. Cascades électromagnétiques dans le milieu extragalactique

plusieurs centaines de diffusions Compton-inverse successives.

Ces estimations montrent que la création d’une paire e*e~ par l'interaction entre un
photon < de trés haute énergie et un photon d’EBL initie une cascade électromagnétique
de diffusions Compton-inverse répétées, qui donnent lieu a une émission 7y secondaire
a plus basse énergie. La distribution spectrale en énergie de I’émission secondaire initiée
par la création d’une paire eTe~ peut en premiére approximation s’exprimer par

dE -1 -1
AN _ , (dN 7IC ke (8.5)
dE,1c dt dE, dt
avec %} = c¢(or X nCMB)*l le taux d’interaction Compton-inverse d'un lepton,

indépendant de l’énergie dans le régime Thomson. En utilisant les expressions
etl8.3/on obtient

dN 32
dE'y,IC ’y,IC )

(8.6)

Cette approximation n’est valide que dans un régime ot les photons secondaires produits
sont incapables d’initier une nouvelle création de paire e*e~ sur I'EBL. Le nombre
d’électrons dans la cascade est alors constant. Dans le cas contraire, des nouvelles
créations de paires induisent une émission secondaire de deuxiéme génération qui
s’ajoute a la distribution précédemment dérivée. Dans ce régime qui se situe au dessus de
I"énergie nécessaire a 'injection de nouveaux électrons dans la cascade (%’yge > 4E, 1ce),

I'émission secondaire observée suit alors une loi de puissance d‘é—NIC o« E jc avec
1, ,

a ~ 1.9 [211]. Ce régime est d’autant plus marqué que la source est distante, de par la
possibilité d'initier des créations de paires plus nombreuses sur 1’'EBL.

Si les estimations analytiques qui viennent d’étre présentées permettent de saisir les
caractéristiques spectrales essentielles de 1’émission secondaire, une modélisation plus
réaliste du phénomene nécessite la prise en compte de I'ensemble de la distribution
spectrale des photons de fond (EBL et CMB), ainsi qu'un traitement complet du couplage
entre émission primaire et secondaire. Ceci est généralement réalisé par le biais de
simulations Monte-Carlo ou le devenir de chaque particule de la cascade est suivie.
C’est le programme libre ELMAG [212] qui sera utilisé tout au long de ce chapitre pour
la simulation des cascades électromagnétiques. La Fig. illustre les caractéristiques
spectrales de I’émission 7 secondaire a travers la simulation de cascades initiées par une
source de photons injectés avec une énergie unique E, = 100 TeV, a des redshifts z = 0.02
et z = 0.15 : les photons secondaires initialement émis suivent une loi de puissance en
E;}C/z. Lorsque I'énergie disponible est suffisante ces rayons -y secondaires peuvent a leur
tour initier une création de paire e*e~ sur I'EBL et ’émission secondaire de second ordre
qui en découle s’ajoute au flux du premier ordre, aplatissant le spectre observé qui suit
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FIGURE 8.1 — Spectre en énergie de I'émission y secondaire simulée avec le programme ELMAG [212] a partir
de l'injection monochromatique de photons a 100 TeV pour deux redshift différents. Les lignes pointillées
symbolisent le comportement approximatif en loi de puissance mentionné dans le texte. Le flux y est indiqué
en unités arbitraires.

. . . . ~19
alors approximativement une loi de puissance en E_ ;.

L’existence de champs magnétiques dans le milieu extragalactique ou se développent
les cascades a pour l'instant été completement ignoré. Si le champ magnétique dans le
milieu extragalactique est effectivement strictement nul, alors les électrons ne subissent
aucune déflection et se propagent essentiellement dans la méme direction que les rayons
v primaires. L'émission 7 secondaire qui vient d’étre décrite doit alors étre observée
avec les mémes caractéristiques spatiales et temporelles que l’émission primaire. En re-
vanche, en présence d'un champ magnétique extragalactique non-nul, les déflections que
subissent les électrons ont des conséquences majeures sur les conditions d’observation de
I’émission <y secondaire.

8.1.2 Champ magnétique extragalactique (EGMF)
Origines

Les champs magnétiques jouent un rdle important dans de nombreux processus
astrophysiques, des étoiles aux galaxies et aux amas de galaxies. L'existence de champs
magnétiques galactiques d’une intensité de l'ordre du uG est établie par 1'observation
de l'effet Zeeman sur la raie d’émission de la transition hyperfine de I’hydrogéne

ii. Le délai cinématique des électrons ultrarelativistes est négligeable.
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atomique a 21 cm, ainsi que par l'effet Faraday sur I'émission stellaire polarisée [213].
Si les propriétés de ces champs magnétiques a l'échelle galactique sont aujourd’hui
raisonnablement connues, la question de leur origine fait débat. Il est généralement
admis que ces champs magnétiques de l'ordre du uG résultent de "amplification de
champs magnétiques plus faibles et plus anciens. Deux scénarios principaux ont été
suggérés pour expliquer 1'origine de tels champs primitifs. Dans le cadre d'un scénario
astrophysique, ces champs magnétiques pourraient avoir été produits au moment
de la formation des galaxies a partir des courants générés par la matiere ionisée en
mouvement dans les champ gravitationnels, ou par les éjecta des premieres supernovee
ou, a plus grande échelle, par les premiers AGNs [214]. A l'inverse, dans le cadre d'un
scénario cosmologique, ces champs magnétiques primitifs pourraient avoir été produits
dans 'univers primordial lors des transitions de phase cosmologiques ou au cours de
I'inflation [215].

Ces deux scénarios sont incertains et 1'origine des champs magnétiques dans 1'univers
reste un probléme majeur de la cosmologie moderne. La solution a ce probleme doit
passer par la caractérisation du champ magnétique dans l'espace extragalactique
pour Extragalactic Magnetic Field). Contrairement aux champs magnétiques dans les
galaxies et amas de galaxies, les champs magnétiques baignant 1’'espace extragalactique
n‘ont jamais été mesurés et les méthodes classiques ne permettent que la mise de
limites supérieures sur son intensité. Comme cela sera décrit dans la suite, 1"émission
v secondaire des cascades électromagnétiques dans le milieu extragalactique offre des
possibilités uniques concernant la dérivation de limites inférieures sur 'EGMF, ainsi que
des perspectives de mesures indirectes de 'EGME.

Contraintes existantes

LEGMH peut étre décrit par deux parametres principaux : son intensité B, et sa
longueur de corrélation Ap qui caractérise 1’échelle de distance sur laquelle 1’orientation
du champ magnétique est cohérente. Les contraintes sur 'EGMF peuvent ainsi étre
représentées dans le plan (B, Ap). Les contraintes existantes sont résumées sur la Fig.

Des limites supérieures sur B sont obtenues a partir de 'observation de 1'effet Zee-
man sur la raie a 21 cm pour des distants, B ne pouvant pas étre supérieur a 1'in-
tensité des champs magnétiques galactiques traversés. Les limites supérieures les plus
contraignantes sont obtenues a partir de I’'observation de 1’effet Faraday sur la polarisa-
tion en radio d{AGNE distants [217] ainsi que des limites en considérant 'effet d’aniso-
tropie qu'un EGMF intense induirait sur le [218]. Aucune limite inférieure sur l'in-
tensité de 'EGMF n’est possible avec ces méthodes directes, ne permettant pas d’exclure
expérimentalement le cas B = 0.

Concernant la longueur de corrélation, la seule limite théorique supérieure est que Ag ne
doit pas excéder la taille de 'univers observable. La limite inférieure théorique sur Ap pro-

163



Chapitre 8. Cascades et champs magnétiques extragalactiques

-4 T T T T T T T T
R
Zeeman splitting D
6 ‘%é} -
%
—~ 8 | % CMB -
o 5 ”
9-10 'é’g ”ET
S12 |5 =
2 |8
= .14 | = _
-16 | J
_18 | | | | | | | |
12 10 -8 -6 -4 -2 0 2 4
logo(Ag [Mpc))

FIGURE 8.2 — Contraintes existantes sur I’'EGMEF dans le plan (B, Ap). Les régions bleues représentent les
régions exclues, voir les explications données dans le texte. Cette figure est tirée de [216]].

vient du fait que le temps de diffusion du champ magnétique doit étre inférieur a I’dge de
l'univers, ce qui correspond a une limite A > 2 x 10''m [215].

8.1.3 Influence sur le développement des cascades électromagnétiques

Déviations et délais

En présence d'un champ magnétique d’intensité transverse B, le rayon de Larmor Ry
d’un électron relativiste d’énergie E, s’écrit

_E E, B \!
Rp= 5 ~11x (1 TeV) (10_15 G) Mpc, (87)

ol g, est la charge de l'électron. Un électron parcourant une distance A, dans un champ
magnétique cohérent (Ap > A.) d'intensité B est ainsi dévié d’un angle

A ( E. \! B Ao
0= Ry — 052 (1 TeV> (10—15 G) (10 kpc> ' ®.8)

Dans le cas ot Ag < A, l’électron traverse plusieurs domaines ou l'orientation de B
change et peut donc subir plusieurs déflections successives d'un angle ~ Ap/R;. L'angle
de déflection total en résultant est alors réduit par cet effet stochastique par rapport au
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cas homogene, avec 6 = \/A.Ap/Rr.

Ces déviations subies par les électrons dans une cascade électromagnétique ont
des effets drastiques sur les propriétés observables de I'émission secondaire, selon les
caractéristiques de 'EGME.

Pour des champs forts (au niveau des limites supérieures, B > 1077 G) les pertes
d’énergie des électrons par rayonnement synchrotron (Eq. ne sont pas négligeables
devant les pertes par effet Compton-inverse, ce qui réduit fortement le développement
de la cascade électromagnétique [219] : il n’y a pas (ou trés peu) d’émission 7y secondaire.

Pour des champs plus faibles (B < 1077 G) les pertes d’énergie par rayonnement
synchrotron sont négligeables et la cascade se développe par diffusions Compton-inverse
successives. Si l'intensité du champ magnétique est suffisamment forte pour que le
rayon de Larmor des électrons soit comparable ou inférieur a leur libre parcours moyen
(Rr S Aejc, soit B 2 10712 G pour une émission primaire au TeV) alors les électrons de
la cascade sont largement déviés hors de 1’axe du faisceau et spiralent en perdant leur
énergie par diffusions Compton-inverse successives. L'émission <y secondaire isotrope
qui s’ensuit donne alors lieu a des ”halos de paires” potentiellement observables autour
des sources comme une extension diffuse dont la taille varie en fonction de la gamme
en énergie [220]. L'étude de ces halos demande une modélisation minutieuse de la
fonction d’étalement du point des instruments . Les analyses réalisées en utilisant les
données de H.E.S.S. ou Fermi-LAT n’ont pas révélé l'existence d’extensions d’AGNs
qui nécessiteraient une explication en termes de halos de paires [221,222]. Il est a noter
également que ce processus ol I’émission secondaire est isotrope peut contribuer au fond
extragalactique de rayons <y de basse énergie.

Pour des champs plus faibles encore le rayon de Larmor des électrons devient trés
supérieur a leur libre parcours moyen (Ry, > A, ic, soit B < 10712 G pour une émission
primaire au TeV). Les déviations que subissent les électrons sont alors faibles comparées a
la géométrie du faisceau y primaire, la cascade électromagnétique est élargie. L'émission
7 secondaire peut alors arriver a 1’observateur spatialement déviée et temporellement
retardée.

Le délai At entre 1'observation du flux primaire émis a un instant et 'émission se-
condaire qui en découle correspond a la différence de marche entre les deux parcours,
schématisée sur la Fig. Pour une source située a une distance dr de 'observateur ce
délai dépend de la distance parcourue par le rayon < primaire avant la production d"une
paire e"e~ sur 'EBL d,, de la déviation angulaire subie par I'électron & (Eq.[8.8), ainsi que

iii. Plus les rayons -y primaires sont énergétiques plus la distance parcourue avant absorption sur 'EBL est
faible, et donc plus le halo est lointain pour 1’observateur.
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FIGURE 8.3 — Schéma illustrant la géométrie de I'émission y directe et secondaire pour une source située i
une distance dg. La création d'un électron par absorption a lieu aprés une distance d.,. L’ électron est dévié
d’un angle 6 par rapport a la direction du -y primaire dans le faisceau, le photon secondaire est ainsi observé
avec un angle Oext par rapport a la source. La déviation de I'électron intervient sur une distance négligeable
(Ae1c < dg,dy). Figure tirée de [223]].

de I'angle 6 sous lequel le rayons <y secondaire est observé par rapport a la direction de la
source :

At =

A=

[dA%—dE X <s1n§15n;9)> —dg} =d)(1—cosd) —dp(1—cosh). (8.9)

Dans l'approximation des petits angles ((6,6) < 1) alors 8 ~ d,6/dg et le délai s’écrit

d d
~ 2YA _#A
At ~ & e (1 dE> . (8.10)

Pour rappel, 6 « B (Eq. : le délai observable est ainsi proportionnel a B2. En plus
de I'intensité et de la longueur de corrélation de 'EGME, le délai dépend subtilement de
la profondeur optique associée a 1'énergie des rayons 7 primaires atténués sur 'EBL a
travers d,. La valeur du délai diminue proportionnellement a la gamme d’énergie des
rayons <y secondaires : les photons issus des électrons les plus énergétiques (les moins
déviés) arrivent en premier. Les caractéristiques spectrales de 1’émission retardée en
fonction de B sont illustrées sur les figures 8.4(a)| et [8.4(b)] réalisées a partir de simulations
de cascades pour une source de photons primaires a une énergie fixe égale a 100 TeV,
située a z = 0.13.

166



8.1. Cascades électromagnétiques dans le milieu extragalactique

RGB J0710+591 (z=0.13)

10*

)

®10° | N Y
5 § 7=1 month
(%104 N h 5 =10° yr
& ‘ . = .
Hio* . 510
b N, %
2 [ ~.
10 N y
N =1day
10" .
A 1
: =1yr
10° :
9 10 1 12 102
logoE, [€V] 10° 10° 10 10 10 10°
Y E[GeV]

(@)

(b)

FIGURE 8.4 — Evolution du délai (en années) entre émission secondaire et émission primaire en
fonction de I'énergie des rayons vy secondaires observés pour différentes valeurs de B dans la gamme 10718
G-10"'5 Gavec Ag = 1 Mpc, en considérant une injection de photons primaires de 100 TeV a z = 0.13. Le
modele d’EBL utilisé est celui de de Franceschini et al. (2008) [120]. Figure tirée de [146].[8.4(b)| Distribution
spectrale de I'émission secondaire décomposée en temps pour une injection subite de photons primaires de
100 TeV a z = 0.13 avec B = 10710 G et Ag = 1 Mpc, et en utilisant le modéle d’EBL de Dominguez et al.
(2011) [121]. Les délais représentés vont d'une journée a plus d'un million d’années. Figure tirée de [224]

L’observation de I'émission secondaire retardée est conditionnée a I'ouverture angu-
laire du champ de vue de I'instrument. En effet ’émission secondaire arrive avec un angle
6 non nul par rapport a la direction de la source primaire et ne peut donc étre observée
que si cet angle n’exceéde pas l'extension angulaire utilisée comme région d’intérét pour
I'analyse. L'amplitude de I’extension attendue dépend de l'intensité B de I'EGMF, et sa
morphologie peut notamment étre affectée par I’orientation du jet par rapport a ’observa-
teur. Ainsi, méme une inclinaison de quelques degrés (comme c’est le cas pour les blazars)
peut induire une asymétrie de I'extension observée, comme illustré sur la Fig[8.5(a)} Les
caractéristiques de cette extension varient en fonction du temps, le montre la Fig.
Cet effet illustre notamment la possibilité de détecter 1’écho différé en temps a plus basse
énergie d'une éruption passée d'un blazar au TeV [225].

Contraindre '’EGMF

Les cascades offrent une possibilité unique de contraindre 'EGMF a travers la combi-
naison des effets temporels, spatiaux et spectraux qu’il induit sur I'émission v secondaire.
Pour qu’une source 7y soit propice a I’étude des cascades, son émission 7y doit se situer
dans un régime suffisamment absorbé sur I'EBL pour donner lieu a une émission secon-
daire significative. Idéalement cette source doit donc étre suffisamment distante et émettre
a une énergie suffisamment haute. Plus son spectre intrinseque est dur (petite valeur d’in-
dice spectral) plus le rapport entre la puissance atténuée sur 'EBL convertie en émission
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FIGURE 8.5 — Cartes simulées de I'émision vy (> 1 GeV) pour une source ponctuelle de rayons -y primaires
de 1 TeV située a une distance de 400 Mpc (z ~ 0.1), et dont les angles d’émission et d’ouverture sont de
3°. Le maillage de la grille représente un écart angulaire de 2°, et le code couleur symbolise I'intensité du
flux observe. : de gauche a droite pour un EGMF de Ag = 1 Mpc et d'intensité croissante B = 10~V
G, 10710 G, 107 G, 10~ G (intégré en temps pour une émission continue). de gauche a droite
pour un EGMF d’intensité B = 1071 G dans le cas oit le délai t entre I'émission et 'observation est de
0<t<10°ans, 10° < t < 100 ans, 10° < t < 3-10° ans et 3-10° < t < 107 ans. Ces figures sont
tirées de [225]].

secondaire et 1’émission primaire a basse énergie sera grand, et donc plus I"émission par
la cascade sera potentiellement observable.

A ce jour, aucune émission y secondaire n’a pu étre identifiée comme telle en provenance
d’une source. En revanche, sous certaines hypotheses, la non observation d’une émission
secondaire a mené a des limites inférieures sur 'EGMF.

C’est le blazar 1ES 0229+200 (z = 0.14) qui est souvent utilisé pour des études portant sur
les cascades électromagnétiques (e.g [146]223,[226,227]]). Le spectre de ce blazar publié par
H.E.S.S. en 2007 [228]] s’étend jusqu’a 10 TeV ce qui suppose une émission intrinseque
intense (T(E, = 10 TeV,z = 0.14) ~ 4 — 5 selon les modeles d’EBL), avec un spectre in-
trinseque dur, comme illustré sur la Fig. ol le spectre intrinseque est modélisé par
une loi de puissance d’indice 1.2 avec une coupure exponentielle a 5 TeV. En 'absence
de champ magnétique, ’émission secondaire attendue dans le régime des hautes énergies
(GeV) est importante, quel que soit le modéle d’EBL considéré. A partir du spectre ob-
tenu avec Fermi-LAT a haute énergie (en 2011 seules des limites supérieures étaient ob-
tenues, comme illustré sur la Fig[8.6(a)) qui apparait inférieur au flux secondaire prédit
pour un EGMF nul, des limites ont été mises sur IfEGMEF, comme résumé sur la Fig.
en utilisant le modele d’EBL de Franceschini et al. (2008). En supposant une émission
7 primaire continue dans le temps sans limitation de durée (et donc une émission secon-

iv. Il est & noter que la ré-analyse des données de H.E.S.S. sur 1ES 0229+200 dans le cadre de I’analyse EBL
de la partie précédente ne montre pas de signal réellement significatif au dela de quelques TeV, cf. spectre
correspondant dans I'annexe |§|
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FIGURE 8.6 — Spectre obtenu avec H.E.S.S. et limites supérieures obtenues avec Fermi-LAT pour 1ES
0229+200. Les lignes correspondent au spectre observable avec une hypotheése de spectre intrinséque en loi de
puissance d'indice 1.2 et avec une coupure intrinséque a 5 TeV (E~12 x exp(—E /5TeV) pour différentes
valeurs d’intensité de 'EGMEF, et avec une longueur de cohérence Ag = 1 Mpc, pour une suppression
angulaire (en haut) et une suppression temporelle (en bas). [(b)] Contraintes correspondantes sur I'EGMF
dans le plan (B, Ag) : bandes horizontales grises. L'inflexion visible pour Ag ~ 0.1 Mpc correspond a Ieffet
stochastique décrit i la suite de I'Eq.[8.8| La zone orange hachurée correspond aux limites théoriques dérivées
dans [229]. Ces figures sont tirées d.

daire différée totalement intégrée dans le temps), alors une limite B > 101> G peut étre
dérivée en considérant tous les rayons 7y secondaires observés sous un angle inférieur
ala de Fermi-LAT (@ext < Opsr ~ 1.7°[). Dans I'hypothese plus conservatrice ot
I’émission primaire est limitée dans le temps a quelques années (et donc une émission se-
condaire délayée uniquement intégrée sur quelques années) alors cette limite supérieure
estréduite a B > 10717 G. Les limites inférieures sur 'EGMF dérivables de cette facon sont
donc tres dépendantes de ’hypothése de pérennité ou au contraire de la nature transitoire
de I’émission -y primaire, en plus des hypothéses concernant son spectre intrinséque.

Commentaire concernant les instabilités de plasma

Certaines études théoriques suggerent qu’il est possible que les électrons et positrons
créés par l'interaction entre un flux 7 primaire et 'EBL puissent dissiper la majeure part
(~ 50% — 100%) de leur énergie a travers le phénomene d’instabilités de plasma plutot

v. Une paramétrisation plus précise de la PSF de Fermi-LAT est en réalité utilisée.
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que par des diffusions Compton-inverse successives [230-232]. En effet, ’espace extra-
galactique n’est pas vide d’électrons libres, c’est un milieu ionisé. L'interaction mutuelle
entre les deux plasmas (le flux d’électrons générés par le faisceau y primaire d'une part, et
le milieu extragalactique ionisé d’autre part) pourrait provoquer des oscillations dont la
fréquence caractéristique est fonction de la densité d’électrons. Ces oscillations instables
seraient rapidement amorties. A la place de cascades électromagnétiques, les électrons
énergétiques dissiperaient alors plutdt leur énergie a travers ces instabilités, réchauffant
ainsi le milieu extragalactique. Dans ce cas, la non-observation d’émission 7y secondaire
serait possible méme en présence d’'un EGMF nul. Il ne serait alors plus possible de
contraindre '’EGMF a partir des observations <. La part de I'énergie dissipée a travers ces
instabilités de plasma reste cependant tres discutée et dépend de nombreux parametres
comme par exemple le facteur de Lorentz du faisceau d’électron et du rapport entre la
densité d’électrons du faisceau et du milieu extragalactique. Des simulations poussées
montrent qu’il est possible que les pertes d’énergie des électrons par instabilités de plasma
soient en réalité négligeables (< 10%) [233].

Dans la section suivante des contraintes sur 'EGMF sont dérivées en négligeant toute
perte d’énergie des électrons par instabilités de plasma.

8.2 Cascades électromagnétiques avec PG 1553+113

8.2.1 Le blazar PG 1553+113

Le blazar PG 1553+113 a été découvert a tres haute énergie par H.E.S.S. en 2006 [234]].
Son spectre observé peut étre décrit par une loi de puissance d’indice ~ 4.5+ 0.3. A
haute énergie c’est un objet tres brillant qui a été détecté par Fermi-LAT avec un spectre
en loi de puissance dur d’indice ~ 1.68 & 0.03 [235]], jusqu’a environ 100 GeV. La brisure
spectrale observée entre les deux régimes en énergie est vraisemblablement causée par
I'importante atténuation du flux 7 intrinseque de treés haute énergie sur 'EBL. En effet,
PG 1553+113 est un blazar distant : si des incertitudes persistent quant a la valeur précise
de son redshift z, les contraintes spectroscopiques indiquent cependant une valeur
autour de z ~ 0.5 avec 0.43 < z < 0.58 [236]. Avec H.E.S.S. la valeur z = 049 £0.04 a
été dérivée de fagon indépendante en considérant que la brisure spectrale observée est
uniquement causée par 'EBL du modele de Franceschini et al. (2008) [237]. C’est cette
valeur de redshift qui sera utilisée dans la suite. Ce résultat est conforté par la publication
récente par H.E.S.S. du spectre obtenu par l'analyse des données monoscopiques sur
PG 1553+113 avec un seuil en énergie a environ 110 GeV en parfaite continuité avec
le spectre Fermi-LAT , obtenu a partir de données contemporaines aux observations de
H.E.S.S. comme illustré sur la Fig. [208]. Quelque soit la valeur de redshift utilisée

vi. PG 1553+113 est observé par H.E.S.S. a un angle zénithal ~35° . Pour comparaison, le seuil en énergie
accessible avec H.E.S.S.-I est d’environ 250 GeV.
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FIGURE 8.7 — Spectre en énergie de PG 1553+113 par Fermi-LAT et H.E.S.S. pour des observations contem-
poraines. Figure tirée de [208].

dans l'intervalle contraint par la spectroscopie, les observations a tres haute énergie de
PG 1553+113 se situe dans un régime tres fortement atténué, comme illustré sur la Fig.

PG 1553+113 apparait comme une source particulierement propice a 1’'étude des
cascades de par son flux intrinséque trés important a haute énergie, avec un spectre
dur fortement absorbé a tres haute énergie. Pour des raisons liées aux incertitudes sur
son redshift ce blazar n’a cependant jusqu’a présent pas été considéré pour des études
de ce genre. Dans cette thése, l'intérét de PG 1553+113 pour les études spectrales de
cascades et d’EGMF est souligné pour la premiere fois|""} Des simulations de cascades
électromagnétiques sont réalisées pour des cas correspondant a PG 1553+113 avec un
redshift supposé z = 0.49, en se basant sur les données publiques de Fermi-LAT et
H.E.S.S. correspondant a [208].

L'analyse Fermi-LAT est effectuée a partir des données publiquement accessibles avec
les outils de la suite ScienceTools v10r0p5 et en utilisant le programme d’analyse libre
Enrico décrit dans [241]. Les criteres de sélection des données et les parametres d’ana-
lyse sont identiques a ceux utilisés pour les données H.E.S.S. contemporaines dans [208].
La gamme en énergie considérée dans 1’analyse spectrale s’étend de 0.1 GeV a 500 GeV.
Le spectre obtenu est compatible avec une loi de puissance d’indice 1.59 & 0.07.

vii. PG 1553+113 a en revanche été récemment considéré par VERITAS dans le cadre d'une étude d’exten-
sion spatiale liée a I'EGMF [240].
viii. https://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/
ix. https://enrico.readthedocs.io/en/latest/
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FIGURE 8.8 — Représentation en terme d’horizon des observations a trés haute énergie de PG 1553+113
208,238, 239] dans le plan énergie - redshift. L'intervalle en redshift contraint par la spectroscopie est
représenté par la zone orange. La valeur contrainte par H.E.S.S. (z = 0.49 £ 0.04) est représentée par la
zone rouge. Les horizons T = 1 et T = 5 sont représentés pour les modeles d’EBL présentés au cours des
précédents chapitres. Pour comparaison, les observations a trés haute énergie de 1ES 0229+200 (z = 0.14)
sont également représentées.

L’analyse H.E.S.S. publiée est utilisée telle quelle, les points résiduels du spectre H.E.S.S.-
II Mono publié étant publiquement accessibles[} Le spectre H.E.S.S. sera uniquement uti-
lisé pour illustrer la bonne continuité avec le spectre intrinseque absorbé sur I'EBL dans
le cadre de I'hypothése de redshift choisie. Dans un premier temps l’activité a trés haute
énergie de PG 1553+113 est supposée constante dans le temps. L'hypothése de variabilité
en flux est étudiée plus en détails dans la sous-section [8.2.3]

8.2.2 Simulation de cascades et contraintes sur ’EGMF

Les simulations de cascades électromagnétiques sont réalisées avec le programme
libre ELMAG décrit dans [212]]. ELMAG calcule la distribution spectrale en énergie des pho-
tons observables (addition des flux primaires et secondaires) a partir d'une distribution
primaire en fonction des parametres choisis par l'utilisateur comme le spectre intrinseque
de la source, son redshift, un modele d’EBL et une certaine configuration pour I'EGMF
(B,Ap). Le champ magnétique est considéré comme ayant une intensité uniforme B
dans tout l'espace extragalactique avec des domaines de taille Ap o1 son orientation est
cohérente. Les diffusions Compton-inverse successives sur le et 1fEBL] sont prises
en compte et les parcours des photons sont gardés en mémoire. Les pertes d’énergie par

X. https://wuw.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/pages/publications/auxiliary/auxinfo_PG1553
xi. http://elmag.sourceforge.net/
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rayonnement synchrotron sont également considérées.

C’est le modele d’EBL de Dominguez et al. (2011) [121] qui est utilisé dans la suite. Le
redshift de PG 1553+113 est pris a z = 0.49. Le spectre intrinseque est supposé suivre une
loi de puissance identique au spectre observé par Fermi-LAT , i.e. une loi de puissance
d’indice 1.59. Cette hypothése considere ainsi que le spectre observé a haute énergie est
purement primaire : si le spectre observé était partiellement contaminé par de 1"émission
secondaire cela nécessiterait un spectre intrinseque plus dur encore et serait difficile a
concilier avec une simple loi du puissance, voir Fig. Concernant l'extrémité haute
du spectre intrinseque, deux scénarios sont envisagés pour : un scénario “optimiste”
avec une coupure exponentielle a 10 TeV, et un scénario conservatif avec une coupure
exponentielle a 1 TeV. Une coupure ou une courbure intrinseque a plus basse énergie
ne pourrait pas rendre compte du spectre observé avec H.E.S.S. , ce cas conservatif est
donc minimal en terme d’émission primaire absorbée (et donc d’émission secondaire
potentiellement observable). Il pourrait étre possible de mieux contraindre 1'extrémité
haute du spectre intrinséque a partir d'une modélisation multi-longueur d’onde de la
SED de PG 1553+113. Cette approche n’a pas été explorée ici. Concernant les parametres
de I'EGMF, une longueur de cohérence Ap = 1 Mpc est utilisée dans un premier temps.
Les résultats obtenus avec Ay = 1072 Mpc et A = 10~% Mpc seront ensuite comparés.

Le nombre de photons primaires injectés suivant ces scénarios est de 5 x 10°. Ce
nombre suffit pour obtenir une distribution finale suffisamment échantillonnée (un
nombre de photons primaires insuffisant se traduit par des fluctuations sur les distribu-
tions de sortie tandis qu'un plus grand nombre de photons accroit significativement le
temps de calcul). Les parcours de tous les photons et électrons sont gardés en mémoire
(échantillonnage nul. Les photons secondaires dont I'énergie descend en dessous de
0.1 GeV ne sont pas retenus. L'ouverture angulaire du jet du blazar est prise a 6° . Ce
choix générique a une influence négligeable sur les distributions obtenues. L'inclinaison
du jet du blazar par rapport a la ligne de visée est nulle.

Les distributions spectrales simulées en considérant une émission 7 primaire sans
limite de temps (et donc une émission secondaire cumulée sans limite de temps) sont
représentées sur les Fig[8.9(a)] et L'ouverture angulaire de Fermi-LAT est prise en
compte par ELMAG en ne gardant que les photons contenus dans 95% de sa[PSF Il apparait
clairement dans les deux cas que pour un EGMF nul une émission secondaire au GeV est
attendue a un niveau de flux significativement supérieur a celui qui est observé. Dans
I'hypothése ot les électrons ne perdent pas d’énergie dans des instabilités de plasma
(hypothése mentionnée Sec. un EGMF non-nul est alors nécessaire pour expliquer
I’absence d’émission secondaire vue par Fermi-LAT . Dans le scénario optimiste un champ

xii. Ce parametre d’échantillonnage est relatif au suivi des particules par ELMAG, voir [212]
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FIGURE 8.9 — Distributions de photons observables pour différentes valeurs de champ magnétique (B =
{0G,107 G, 10714 G, 10712 G}, A = 1 Mpc) dans le cas d'une émission primaire sans limite de temps
(émission secondaire intégrée sans limite de temps), ici pour le scénario intrinseque optimiste [210].[(b)|Idem
pour le scénario intrinséque conservatif.

fort B > 107'* G apparait nécessaire. Dans le scénario conservatif cette contrainte est
évidemment un peu plus faible du fait de 'émission secondaire moins importante mais
demande tout de méme un champ B > [1071¢ —107°] G.

Les contraintes sur 'EGMF dérivables & partir des Fig. et[8.9(b)| supposent une
émission secondaire intégrée sans limitation de temps, or rien ne permet de savoir quelle
est la durée depuis laquelle PG 1553+113 est une source de rayons 7. L'hypothese la plus
stricte est que PG 1553+113 n’est actif a ce niveau de flux que depuis une dizaine d’années
(temps écoulé depuis sa découverte a tres haute énergie). L'émission secondaire intégrée
sur 10 ans est évidemment bien inférieure au cas sans limite de temps et 1'intensité de
I’EGMF requis est alors bien moindre.

Les distributions spectrales simulées en considérant une émission 7y primaire limitée dans
le temps (de fagon équivalente, une émission secondaire cumulée/intégrée sur une durée
limitée) pour des bornes temporelles d’intégration allant de t < 10 ans a ¢t < 107 ans sont
représentées sur la Fig.8.10(a) pour B = 10717 G dans le scénario intrinséque optimiste
(coupure a 10 TeV), et sur la Fig.[8.10(b) pour B = 10~!® G dans le scénario intrinseque
conservatif (coupure a 1 TeV). Lorsque l'intégration de 1’émission secondaire est limitée a
10 ans il apparait qu'un EGMF B > 1071 G semble nécessaire pour expliquer 1’absence

d’excés au GeV, pour le scénario optimiste. Pour le scénario conservatif cette contrainte
tombe a B > 10718 G.

Afin d’obtenir des contraintes plus quantitatives qui prennent en compte a la fois les
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FIGURE 8.10 — Distributions de photons observables dans la configuration EGMF (B =
107 G,Ap = 1 Mpc) pour différentes durées d’intégration de I'émission secondaire allant de 10 ans i
10 millions d’années, ici pour le scénario intrinseque optimiste. [(b)] Distributions de photons observables
dans la configuration d’ EGMF (B = 1078 G, Ay = 1 Mpc) pour différentes durées d'intégration, dans le
scénario conservatif.

caractéristiques de 'EGMF (B, Ap) et 'hypothése de durée d’activité de la source, un es-
timateur de x? quantifiant la qualité de I'ajustement des simulations réalisées aux points
du spectre Fermi-LAT est introduit :

2 =y O(Eri B s ) — Premii)” 611)

i PFermi,i

ol ¢(E%i, B, AB, tmax) représente le flux observable simulé dans une configuration donnée
d’EGMF et de durée limite d’intégration, et ¢r,,i; représente le flux mesuré par Fermi-
LAT pour chaque point du spectre a une énergie E. ;. Les limites supérieures ne sont pas
considérées. Les point mesurés par H.E.S.S. ne sont pas pris en compte afin d’éviter les
complications liées aux incertitudes systématiques entre les deux instruments (la fraction
de flux secondaire dans la gamme couverte par H.E.S.S. étant de toute fagon faible).
L’estimateur dépend uniquement de 1’écart entre le flux observable simulé et le flux
mesuré par Fermi-LAT, considéré comme primaire

L’évolution de cet estimateur en fonction de B et tyax pour Ap = 1 Mpc est représentée

sur la Fig. pour le scénario intrinseque optimiste, et sur la Fig. pour le

scénario intrinseque conservatif. Face a I’absence d’exces causé par un flux secondaire,

xiii. Le flux mesuré par Fermi-LAT pourrait étre contaminé par de 1’émission secondaire mais cette hy-
pothése non minimale requerrait un indice intrinséque plus dur encore, et irait & I'encontre de la compatibilité
avec une simple loi de puissance absorbée sur 'EBL
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FIGURE 8.11 —|(a)| Histogramme bidimensionnel représentant I'évolution du x* en fonction de I'intensité
de 'EGMF pour une longueur de cohérence fixe Ap = 1 Mpc) et en fonction du temps d’intégration de
I"émission secondaire, ici dans le scénario intrinséque optimiste (D) Idem pour le scénario intrinseque
conservatif.

la tendance générale de I'estimateur est d’étre minimal (ajustement optimal) pour
un EGMF intense. Cette tendance est modulée par '’hypothese sur la durée d’émission :
plus cette durée est faible, moins intense est 'EGMF nécessaire. Des limites inférieures
sur 'EGMF peuvent étre dérivées a partir de ces profils de x?.

Les limites inférieures obtenues a un niveau de confiance de 95% sont représentées
dans le plan (B, Ap) sur la Fig. Ces résultats confirment PG 1553+113 comme une
source propice a l'étude des cascades et des champs magnétiques extragalactiques
puisque —suivant les hypothéses qui ont été adoptées— un EGMF non nul apparait
nécessaire pour expliquer le spectre mesuré par Fermi-LAT. Méme dans le cas le plus
conservatif (scénario intrinséque conservatif et émission intégrée sur 10 ans) les limites
obtenues sont comparables a celles obtenues avec 1ES 0229+200 [146].

Les incertitudes concernant la valeur précise du redshift de PG 1553+113 sont ici
négligées. Dans le cas ol z 2 0.49 et pour une méme hypothese sur le spectre intrinseque
I"émission secondaire intégrée serait plus importante de par la plus grande atténuation
sur 'EBL, et 'EGMF requis serait d’autant plus intense. Dans le cas o1 z < 0.49 1’émission
secondaire attendue serait moins importante mais le spectre obtenu avec H.E.S.S. devien-
drait plus difficilement ajustable du fait de la moindre atténuation sur 'EBL.

Les incertitudes concernant la de I’EBL sont également négligées. Si ces incertitudes
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FIGURE 8.12 — Limites inférieures (i un niveau de confiance de 95%) obtenues sur I'EGMF en considérant
U'estimateur représentées dans le plan (B, Ag) pour différents cas : En rouge et bleu le scénario in-
trinséque optimiste avec un temps d’intégration de I'émission secondaire t < 10° ans et t < 10 ans res-
pectivement. En mauve et vert le scénario intrinséque conservatif avec un temps d’intégration de I'émission
secondaire t < 10° ans et t < 10 ans respectivement. Les longueurs de cohérence considérées sont Ag = 1
Mpc, Ag = 1073 Mpc, et Ay = 107° Mpc [210].

peuvent avoir une influence sur les valeurs des limites supérieures dérivées elles n’af-
fectent pas qualitativement le résultat central de cette étude qui montre une absence
évidente d’émission secondaire en provenance de PG 1553+113.

8.2.3 Variabilité quasi-périodique de PG 1553+113

Les données prises sur PG 1553+113 par Fermi-LAT depuis sa mise en opération en
aotit 2008 suggerent une variabilité périodique du flux -y, avec une période approximative
de 2.16 £ 0.08 ans [242], comme illustré sur les courbes de lumiere de la Fig. Cette
variabilité 7y est notamment corrélée a la variabilité de PG 1553+113 en optique et dans
le domaine radio. Les raisons de la variabilité périodique de ce blazar sont inconnues.
Parmi les hypothéses envisageables il est possible que PG 1553+113 soit un systeme
binaire de deux trous noirs supermassifs, ou bien que le disque d’accrétion associé au
blazar ait une structure irréguliere.

Cette périodicité du flux ¢ a haute énergie, si elle était également détectée par des
observations a trés haute énergie, pourrait étre exploitée en vue de I'étude des cascades
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FIGURE 8.13 — Courbes de lumiere du flux < en provenance de PG 1553+113 pour les données prises par
Fermi-LAT entre aotit 2008 et juillet 2015. En haut la courbe de lumiere correspond au flux intégré au
dessus de 1 GeV, avec un découpage temporel de 45 jours. Au milieu la courbe de lumiere correspond au
flux intégré au dessus de 100 MeV, avec un méme découpage de 45 jours, et en bas avec un découpage de 20
jours. Figure tirée de [242]].

et de 'EGME. En effet, en présence d'un EGMF non-nul les variations du flux primaire
et du flux secondaire ne sont pas simultanées. Si le flux primaire émis par PG 1553+113
avait effectivement un comportement périodique il serait alors possible d’étudier les
corrélations entre les variations du flux dans différentes bandes en énergie. L'observation
de corrélations correspondant aux délais attendus pour une émission secondaire (dans
une certaine configuration d’EGMF) pourraient alors ouvrir la voie vers une véritable
mesure de 'EGME. Le caractere périodique de cette variabilité offrirait une prédictibilité
et une reproductibilité uniques, comme présenté dans la suite de cette sous-section.
Si une telle étude apparait expérimentalement difficile avec les télescopes Tcherenkov
actuels, cette idée pourrait étre envisageable dans le cadre de qui permettra un
meilleur suivi de la variabilité des sources. Ces effets potentiels sont explorés dans la suite.

Cette périodicité peut également influencer les résultats précédemment dérivés : le
spectre Fermi-LAT est obtenu a partir des données prises entre MJD 56403 a MJD 56817,
soit une période sur laquelle le flux est légerement en deca du flux moyen. Il est donc
possible que le flux primaire (et donc le flux secondaire qui en découle) soit légerement
sous-estimé. Les limites sur 'EGMF dérivées précédemment en considérant une émission
stable sont donc conservatives de ce point de vue la.
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FIGURE 8.14 — Exemple d’histogramme de redistribution du flux en énergie et en temps pour B = 10717 G
et dans le scénario intrinseque optimiste. Le flux primaire direct est observé a t = 0, et le délai observable
représenté est ici limité a une année.

Variabilité et émission secondaire

Afin de déterminer le flux total de photons observable pour un flux primaire fluctuant
dans le temps, le programme ELMAG est utilisé afin obtenir la fonction de redistribution
des photons secondaires observables en fonction de I'énergie et du temps, pour un flux
primaire ¢ (E) ponctuel dans le temps. Un exemple d’une telle fonction de redistribution
en énergie et en temps est donné par 1'histogramme de la Fig. Cette fonction de
redistribution du flux primaire aprés un délai AT est notée f(E, ¢1(E), AT). Pour un flux
primaire variable ¢;(E, t), le flux total observable a un temps donné ¢y, (E, t) doit donc
prendre en compte la redistribution de tous les photons retardés depuis 1’observation de
I'allumage de la source (a to, dans le référentiel de 1’observateur), en tenant compte des
variations du flux primaire. On peut alors écrire

t
¢tot(El t) =® (E, t) + /t f(E; ¢1(EI tl)/t/ - tO)dt/' (812)

Cette expression permet de déterminer le flux observable a n'importe quel instant a partir
d’une paramétrisation du flux primaire et de son évolution temporelle.

Dans la suite, PG 1553+113 est considéré variable en flux uniquement, sa forme spec-
trale intrinseque est stable et prise avec un indice spectral de 1.59, comme précédemment.

Pour une approche simplifiée des effets de la variabilité du flux primaire sur 1’émission
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FIGURE 8.15 — Courbes de lumiere du flux v en provenance de PG 1553+113 pour les données prises par
Fermi-LAT entre aofit 2008 et juillet 2015. au dessus de 1 GeV, avec un découpage temporel de 45 jours. La
courbe rouge représente la simplification schématique sinusoidale utilisée.

secondaire, I’évolution temporelle du flux primaire est modélisée de fagon schématique
par une fonction sinusoidale d’expression

¢1(E, t) = ¢p10(E) x (14 0.5(cos(27t/T))), avec ¢1(E) = ¢poE 1. (8.13)

Une période T = 2 ans est choisie pour illustrer les effets d’une variabilité périodique
semblable a celle de PG 1553+113. La comparaison entre cette modélisation simplifiée et
la variation observée par Fermi-LAT est illustrée sur la Fig.

Recherche d’effets observables

L'application de 1’Eq. avec la paramétrisation conduit a des effets obser-
vables intéressants. Pour une configuration d’'EGMF et un scénario intrinseque donnés,
les effets conjugués de la périodicité du flux primaire et du flux secondaire retardé
peuvent donner lieu a des variations temporelles spécifiques du flux dans différentes
bandes en énergie comme illustré par I'exemple de la Fig. Les fines modulations
spectrales et temporelles qui peuvent alors étre observées sont directement fonction de la
configuration d’EGMF.

A Teffet d’accumulation progressive du flux secondaire au cours du temps (similaire
au cas stable) s’ajoute ici un effet plus complexe de déphasage de la variation périodique
selon l'énergie. En effet, si une fraction significative d’émission secondaire arrive a
I'observateur dans un délai de 1’ordre de (ou inférieure a) ’échelle caractéristique de la
variation du spectre primaire (i.e. sa période), alors les variations du flux observé dans
différentes bandes en énergie ne sont pas synchrones. Par exemple, si dans une certaine
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FIGURE 8.16 — Exemple d’évolution du spectre observable pour B = 10~Y G et dans le scénario intrinséque
optimiste pour différents intervalles temporelles, de gauche a droite [0.0 — 0.1] ans, [1.0 — 1.1] ans, et [2.0 —
2.1] ans (t = 0 étant le temps auquel 'allumage de la source est observé dans le référentiel de I'observateur).
Les fleches indiquent le déplacement approximatif en énergie de la “vague” de flux secondaire associée au
maximum du flux primaire (en vert pour le premier maximum, en orange pour le second).
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FIGURE 8.17 — Evolution temporelle du flux observable dans différentes bandes en énergie pour B =
107" G et dans le scénario intrinséque optimiste. La durée représentée est limitée a cing années apres
U'observation de I'allumage de la source. Les maxima théoriques correspondant d la paramétrisation du flux
primaire sont indiqués par des lignes noires pleines. Les maxima observés sont indiqués par des lignes poin-
tillées. Un décalage entre les pics est clairement visible dans certaines bandes en énergie.

bande en énergie la “vague” de flux secondaire retardé correspondant au maximum
du flux primaire atteint I'observateur lorsque le flux primaire est redescendu a son
minimum, alors la variation périodique du flux observé dans cette bande est déphasée
de 'ordre d"une demi-période vis a vis du flux primaire.

Lorsque le délai causé par 'EGMF est négligeable (typiquement aux plus hautes
énergies), alors le flux secondaire est synchrone avec le flux primaire. Lorsque le délai est
extrémement long au regard de la période de variation (aux plus basses énergies), alors la
variation périodique est perdue et le flux secondaire se comporte de la méme fagon que
dans le cas d"un flux primaire stable moyen. En revanche, lorsque le délai est comparable
au temps de variation du flux primaire alors un déphasage peut étre observable si cette
fraction de flux secondaire est suffisante. Ces différents effets sont illustrés sur la Fig.
pour une configuration d’exemple.

Les déphasages potentiellement observables pour une source y périodique pourraient
permettre une véritable mesure de I'EGMF plutét que de simples limites puisque les
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FIGURE 8.18 — Evolution du déphasage observable (exprimé en années) en fonction de I'énergie, pour
différentes configurations d’EGMEF et de spectre intrinseque [210)].

valeurs des déphasages dans différentes bandes en énergie dépendent directement
de 'EGME. Ces valeurs dépendent également du scénario intrinséque qui détermine
I'énergie ou l'amplitude du flux secondaire est maximale, et donc plus susceptible
d’induire un déphasage observable.

L'évolution des valeurs de déphasage en fonction de 'énergie est représentée sur la
Fig. pour différentes configurations d’'EGMF et pour les deux scénarios intrinséques
typiques. Par exemple, pour B = 10717 G et dans le scénario intrinséque optimiste (cou-
pure a 10 TeV), un déphasage maximum d’environ un mois (= 8 x 1072 ans) est atteint
vers 10 GeV. Dans le scénario intrinseque conservatif (coupure a 1 TeV), ce déphasage est
réduit a environ une semaine.

Au regard des limites obtenues précédemment en considérant PG 1553+113 stable,
un EGMF avec B > 10~YG apparait nécessaire, méme dans le cas le plus conservatif
(voir e.g. la Fig. [8.12). La recherche de déphasages de l'ordre de quelques jours ou
moins apparait ainsi prometteuse. D'un point de vue pratique, 1'exploration de ces
déphasages faibles demande une haute résolution temporelle dans la mise en pratique
de I'Eq. et l'utilisation d’intervalles temporels tres fins dans lesquels peu de photons
sont regroupés, ce qui les rend donc plus sujets a des fluctuations statistiques. D’un point
de vue observationnel un suivi régulier de la source sur une gamme en énergie allant du
GeV au TeV est requis pour arriver a des conclusions franches.
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Il est également a noter que ces effets temporels fins ici mis en évidence pourraient
avoir des conséquences importantes sur les études de par observation de délais
dans le temps d’arrivée de photons a différentes énergies pour une source transitoire,
comme mentionné précédemment au Chap.|7| En effet, pour toute source extragalactique
dont le flux primaire est absorbé de facon importante sur 'EBL alors 1'hypothése d"une
émission secondaire retardée (méme tres légerement) mérite d’étre considérée et apparait
comme un effet de second ordre bien moins drastique que la violation d'une symétrie
fondamentale de la théorie.

Ces travaux explorent pour la premiere fois les conséquences d'une émission
7 primaire périodique sur I’émission secondaire retardée. Deux observables complémentaires
sont mises en évidence; a I'augmentation progressive du flux secondaire au fur et a
mesure de l'activité de la source s’ajoute un flux secondaire périodique retardé pouvant
induire des déphasages. La dépendance en énergie de ces déphasages pourrait permettre
une véritable mesure de 'EGMEFE. Des contraintes sur le spectre primaire intrinseque
et la durée d’activité de la source sont également accessibles a travers 'amplitude des
déphasages et les niveaux de flux associés dans différentes bandes en énergie.

Si la paramétrisation de la variabilité périodique utilisée ici reste schématique, elle

permet de saisir les traits principaux associés a cet effet et d’envisager des études plus
poussées en vue de campagnes d’observations futures, avec CTA notamment.
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Conclusions et perspectives

La propagation des rayons <y de trés haute énergie dans l'univers est affectée par
'existence du fond de lumiere extragalactique en optique et infrarouge qui témoigne
de toute la lumiére émise depuis la formation des premieres étoiles : 1fEBL] Les flux
de rayons 7 de trés haute énergie observés en provenance des sources extragalactiques
que sont les blazars permettent donc de contraindre la distribution spectrale en énergie
du fond de lumiere extragalactique, sous certaines hypotheses concernant le spectre
intrinseque des photons -y émis a la source.

Dans le cadre de cette these, les données prises par le réseau de télescopes a
imagerie Tcherenkov atmosphérique H.E.S.S. en provenance de plusieurs blazars sont
analysées. Les spectres en énergie de ces blazars sont obtenus en utilisant une méthode de
déconvolution spectrale tenant compte des effets instrumentaux, et permet d’obtenir des
points spectraux indépendamment de toute forme spectrale présupposée. Ces spectres
observés sont confrontés a I'hypothése d’une atténuation sur 1fEBL] en étant ajustés en
considérant une paramétrisation générique de la distribution spectrale en énergie de
IEBL] et en supposant que les spectres intrinseques sont décrits par des formes lisses
typiques de celles prédites par les modeles d’émission des blazars. L'information relative
a 1EBL] est alors contenue dans les modulations spectrales fines qui ne peuvent pas étre
prises en compte par les formes intrinséques considérées. Différentes méthodes ont été
développées afin de traduire ces modulations en terme de forme et de normalisation de
la distribution spectrale de I'EBL; du test d'une multitude de formes de sa distribution
spectrale a 'ajustement direct des niveaux d’intensité dans différentes bandes spectrales.
Les ajustements des formes lisses intrinseques sont significativement améliorés par
’existence de I'EBL. Les résultats obtenus montrent pour la premiere fois que les données
de H.E.S.S. permettent a elles seules de mesurer la distribution spectrale en énergie de
I’EBL, indépendamment de tout modele phénoménologique ou autre limite préexistante.
Les niveaux d’EBL qui sont obtenus ne sont pas en conflit avec les limites inférieures
issues des comptages de galaxies, ne suggérant pas d’exces anormal de la transparence
de l'univers aux rayons <y de tres haute énergie. Si les spectres considérés contiennent
indéniablement suffisamment d’information pour accéder a la forme et a la normalisation
de la distribution spectrale de I'EBL, la précision de cette mesure de I'EBL par H.E.S.S. et
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Conclusions et perspectives

de I'horizon observationnel associé reste cependant limitée et les incertitudes dérivées
ne permettent pas de discerner parmi les modeles les plus récents. Ces incertitudes
proviennent de la dégénérescence irréductible qui persiste entre courbure spectrale
intrinséque et courbure extrinseque causée par ’EBL, ainsi que des systématiques qui se
rapportent a la méthode utilisée pour extraire le signal EBL des spectres déconvolués et
des systématiques instrumentales.

Des processus du second ordre affectant la transparence de 1'univers aux rayons sont
ensuite considérés en tirant partie de données spécifiques et en considérant les modeles
d’EBL les plus récents, motivé par la mesure précédemment obtenue.

Les données prises par H.E.S.S. a grand angle zénithal lors de 1’éruption du blazar
Mrk 501 en 2014 réveélent une statistique exceptionnelle et un spectre en énergie
s’étendant jusqu’a 20 TeV. Ces photons parmi les plus énergétiques jamais détectés en
provenance d’une source extragalactique permettent une sensibilité a des perturbations
linéaires a l'échelle de Planck dans la relation de dispersion des photons a travers des
déviations de la transparence attendue aux plus hautes énergies. Au cours de l'analyse
de ces données, une attention particuliere est portée a la robustesse des résultats vis-a-vis
des spécificités relatives aux observations a grand angle zénithal. L'analyse spectrale
ne révélant pas de déviations par rapport a l'atténuation EBL attendue, des limites
sur 1’échelle de brisure de la symétrie de Lorentz sont dérivées dans cette these. Les
limites obtenues sont parmi les plus contraignantes pour des perturbations linéaires
a la relation de dispersion des photons avec E'R} > 2.3 x 10%® eV (a un niveau de
confiance de 95 %). Les limites obtenues dans le cas de perturbations quadratiques sont
les plus contraignantes limites existantes avec E'? > 7.5 x 10%° eV. Ces limites reposent
sur ’hypothese raisonnable que le spectre intrinseque de Mrk 501 peut étre décrit par
une simple loi de puissance typique des mécanismes d’émission non-thermiques, sans
redressement intrinseque aux plus hautes énergies.

Enfin, les données publiées a trés haute énergie par H.E.S.S. et a haute énergie par Fermi-
LAT sur le blazar PG 1553+113 sont utilisées afin de démontrer pour la premiere fois le
fort potentiel de cette source pour I'étude des cascades électromagnétiques dans le milieu
extragalactique. Des simulations de cascades électromagnétiques sont réalisées pour
différents scénarios concernant I’émission intrinseque de PG 1553+113, en considérant la
valeur de redshift communément admise de z = 0.49. L’absence d’émission y secondaire
observée par Fermi-LAT est utilisée afin de dériver des contraintes sur l'intensité et
la longueur de cohérence du champ magnétique extragalactique. Ces contraintes sont
essentiellement dépendantes de la durée supposée du temps d’activité de PG 1553+113 et
donc de la durée d’intégration du signal secondaire. Méme dans le cas le plus conservatif,
un champ magnétique extragalactique non-nul B > 10717 G apparait nécessaire pour
expliquer 'absence d’observation d’émission 7 secondaire. Les effets d'une variation
périodique du flux primaire sont ensuite explorés dans le cas de PG 1553+113, et des
observables spectrales et temporelles spécifiques sont découvertes.
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Cette these témoigne de la richesse des sujets liés a la propagation des rayons -y de

trés haute énergie dans l'univers, au carrefour entre ’astrophysique, la physique des par-
ticules, et la cosmologie. Les perspectives concernant ces sujets sont prometteuses, que
ce soit concernant les aspects directement traités dans ce manuscrit ou d’autres aspects
comme la recherche de particules de type axion ou les possibilités de contraindre les pa-
rametres cosmologiques de fagon indépendante.
Les cinq télescopes de H.E.S.S. vont continuer a prendre des données pendant encore
quelques années avec des caméras modernisées permettant un taux de déclenchement
plus important, et donc une statistique d’événements plus importante. L'accumulation
de données sur différents blazars ou une éruption particulierement brillante pourra peut
étre encore permettre a H.E.S.S. des progres sur les themes qui sont abordés dans cette
these. Des progres véritablement qualitatifs sont attendus avec le réseau de télescopes
Tcherenkov de prochaine génération que sera (Cherenkov Telescope Array), actuel-
lement en constructionf™¥] CTA sera un observatoire divisé en deux sites; un site dans
I’'hémisphere nord situé sur 1'fle de La Palma dans 'archipel des Canaries et un site dans
I'hémisphere sud situé dans le désert d’Atacama au Chili. Totalisant plusieurs dizaines
de télescopes de trois formats différents, la sensibilité de CTA sera améliorée d'un ordre
de grandeur par rapport aux réseaux actuels comme H.E.S.S. et sa couverture en énergie
sera élargie, allant de quelques dizaines de GeV a plusieurs centaines de TeV. Ces ca-
ractéristiques permettront un gain significatif en statistique pour les blazars connus, de
meilleures contraintes sur les spectres intrinseques aux plus basses énergies, et un ac-
croissement du nombre de blazars pouvant étre utilisés dans une étude sur 1fEBL] grace
notamment a la découverte blazars plus faibles ou plus lointains. Ces aspects pourront
étre exploités afin de contraindre plus précisément la distribution spectrale en énergie
de I’EBL [243]). L'utilisation de blazars a des redshifts élevés pourra potentiellement per-
mettre a CTA d’étre sensible a certaines hypothéses d’évolution de 'EBL. La large cou-
verture en énergie de CTA bénéficiera aux études de LIV aux plus hautes énergies [184]
ainsi qu’a la recherche d’émission secondaire aux plus basses énergies [244]. Les capa-
cités de CTA a suivre l'activité des sources variables et transitoires pourront également
étre exploitées dans le cadre des recherches d’émission secondaire retardée. CTA sera
indéniablement 1'instrument clé des prochaines décennies en astronomie y de tres haute
énergie, et permettra de nombreux progres concernant les sujets associés a la transparence
de l'univers aux rayons .

xiv. www.cta-observatory.org
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Annexe A

Spectres déconvolués

Dans cette annexe sont regroupés les 22 spectres initialement utilisés pour la mesure de
'EBL présentée au Chap. [6] Les spectres sont obtenus avec la méthode de déconvolution
présentée au Chap. {4f et sont représentés par des points noirs. Des limites supérieures
sont posées lorsque la significativité dans un bin est inférieure a 2 ¢. Ces limites sont
représentées par des triangles et ne sont pas prises en compte lors de 1’ajustement.
Les détails sur chaque jeu de données sont donnés dans le tableau Les points
déabsorbés avec les niveaux d’EBL ajustés individuellement sont représentés en rouge.
Pour les niveaux d’EBL obtenus avec chaque spectre, se référer a la Fig. Les formes
intrinseques ajustées sont représentées par une ligne rouge et les formes atténuées par
les lignes pointillées bleues. Les parametres spectraux intrinseques correspondants sont
donnés dans le tableau
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Annexe A. Spectres déconvolués

Spectre o o B X2 /ndf
(TeVm~2s71)

Mrk 421 (1) 1.06 +0.21 x 107° 2.6+0.32 0.16 £0.20 5.17/5
Mrk 421 (2) 1.1940.09 x 107° 1.64 £0.16 0.50 +0.09 17.3/6
Mrk 421 (3) 1.44+0.13 x 107° 1.68 £0.28 0.17 £ 0.96 8.83/6
Mrk 421 (2010, 1) 1.05+0.36 x 107° 1.50 £0.30 0+6.2 16.37/6
Mrk 421 (2010, 2) 1.07 +0.77 x 107® 0.540.48 0.45+0.83 6.19/5
Mrk 501 (2014) 8.42+0.89 x 107° 2.62 1 0.085 0+0.10 14.18/6
PKS 2005-489 (1) 287+14x1078 1.93 £0.42 0+0.22 13.3/3
PKS 2005-489 (2) 289+1.7x1078 2.64 £0.46 0+6.8 3.17/6
1ES 1312-423 1.5142.4 x 1078 2.06+0.8 0£6.9 2.63/3
PKS 2155—-304 (1) 292421 x1077 2.62+£0.33 0+0.21 9.1/7

PKS 2155-304 (2) 1.4+1.36 x 1077 354+12 0.21+043 6.71/4
PKS 2155—-304 (3) 1.20+1.8 x 107° 3.17+0.33 0.32+0.25 11.76/7
PKS 2155—-304 (4) 3944+12x107° 3.55+0.38 0.15+0.12 10.3/5
PKS 2155—-304 (5) 1.240.13 x 107° 3.11+0.14 0.10 +0.04 3.23/7
PKS 2155—-304 (6) 2.02+0.37 x 107 3.134+0.18 0.26 +0.05 4.37/7
PKS 2155—-304 (7) 4.36+0.61 x 107° 2.6+0.12 0+0.28 12.29/7
PKS 2155—304 (2008) 6.6+ 0.70 x 108 2.97 £0.08 0+0.26 19.9/8
1ES 0229+200 294+02x1078 2.65 £0.62 0+0.36 2.07/2
H 2356-309 1.394+0.59 x 1077 1.27 £0.30 0+0.19 6.21/4
1ES 1101-232 2.5140.58 x 107 0.83 £0.91 0+0.91 19/6

1ES 0347-121 1.234+12x 1077 1.16 £0.48 0+ 2.0 14/4

1ES 0414+009 1.941.75 x 1077 2.94 +0.66 - 3.2/1

TABLE A.1 — Parametres spectraux intrinséques des paraboles logarithmiques ®ing1p(E,) =
dDO(EA,/EO)’“’ﬁlOg(EW/EO) ajustés par les niveaux d’EBL individuels de la Fig. L'énergie de référence
Egest prise a1 TeV.
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Annexe B

Création de paires modifiée en
présence de LIV

Dans cette annexe les modifications a la cinématique du processus vy — ete”
causées par des perturbations brisant I'invariance de Lorentz (LIV) sont dérivées dans le
cas général ou la LIV affecte a la fois la relation de dispersion des photons et des leptons.
Pour plus de détails quand au cadre phénoménologique et expérimental de la LIV se
référer au Chap.

Soit la relation de dispersion modifiée pour une particule de type i = {7,e,...},
d’énergie E;, d'impulsion p; et de masse m; (icic = 1) :

g = ni it 1 (2], (B.1)

avec Eryy; I’échelle de brisure de la symétrie de Lorentz se rapportant aux particules de
type i, et n 'ordre de la perturbation dominante.

Soit un rayon <y d’énergie E, et un photon de fond d’énergie €, de quadri-impulsions
respectives

P ={E, pi} , Py ={e pr}, avecE, > €. (B.2)

Le carré de I’énergie disponible dans le référentiel de centre de masse lors de l'interaction

195



Annexe B. Création de paires modifiée en présence de LIV

entre ces deux photons a un angle 6 s’écrit :

(P, + P,)* = P} + P§ + 2P, P, (B.3)
E2+n e2+n
:iE] + o +2Eye(1 — cos6) (B.4)
LIV,y LIV,y
E2+n
giE] + 2E,€(1 — cos0). (B.5)
LIV,y

Les perturbations LIV dans la relation de dispersion induisent ainsi un effet comparable
a une masse effective du photon qui est fonction de son énergie.

La création d’une paire ete™ n’est possible dans le cas standard que lorsque la condi-
tion de seuil (P; + P)? > (2m,)? est satisfaite. En présence de LIV cette condition de seuil
est modifiée par 1’application de 1'Eq. sur les électrons. En remarquant que chaque
lepton emporte une énergie E, ~ E, /2 la condition de seuil modifiée s’écrit

EH

24+n
(m+&fz4&ﬁi0%ﬂ)>. (B.6)
LIV,e

A partir des équations[B.5|et[B.6} I'énergie de seuil €e,ji pour un photon de fond nécessaire
a la création d’une paire e"e~ dans le cas d’une collision frontale (8 = ) avec un rayon
7 d’énergie E,, s’écrit alors :

2 n+1 —n Fn+l
m2 _ 1 E} 27" E}

€seuil = = T 711 7
E, 4K, 4 Efpy,

(B.7)

Dans le cas ot I’échelle de brisure de symétrie dans le secteur des photons est iden-
tique celle du secteur des leptons Er1y,, = Eriv,e = Eriv, 'Eq. devient

2 n+1
m, 1 —n E’Y
1= —=—F-(1£2 . B.8
eseull E,)/ 4( ) ELIV ( )

Dans le cas (favorisé expérimentalement [192]) ot Eyjy, — co, alors 'énergie de seuil
s’écrit, comme présenté au Chap. [7]:

mg 1 E/?)Z/-"].

€seuil = Eiry + E ELIV .

(B.9)
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I'échelle du TeV, issus des processus d’accélération de
particules dans les noyaux actifs de galaxies, peuvent en
effet interagir avec des photons du fond optique et in-
frarouge qui baignent 1'univers et produire des paires
d’électrons et de positrons. Ce processus réduit la trans-
parence de l'univers aux rayons <y de trés haute énergie
mais permet en revanche de sonder les propriétés du mi-
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les spectres en énergie obtenus avec H.E.S.S. pour un
échantillon de noyaux actifs de galaxies brillants dans
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Abstract : The propagation of very high energy < rays in
the universe depends on the properties of the extragalac-
tic medium. Such TeV-scale photons travelling cosmolo-
gical distances are emitted through particle acceleration
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light (EBL) to produce electron-positron pairs. This ef-
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transparency of the universe to very high energy - rays.
An independent measurement of the spectral energy dis-
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fit of spectral modulations in the high-quality spectra of
a sample of bright blazars in the redshift range 0.03 <
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angle. Finally, constraints on the extragalactic magnetic
field properties are derived by considering the secondary
7-ray emission expected from the simulation of electro-
magnetic cascades initiated by the EBL absorption pro-
cess for the distant active galaxy nucleus PG 1553+113
seen by H.E.S.S. and the Fermi y-ray space telescope. In
this thesis some developments related to the calibration
and analysis of H.E.S.S. data are also presented.
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