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Introduction

Le terme ”étoile massive” désigne en Astrophysique les étoiles dont la masse a la
naissance est supérieure a environ 8 fois la masse du Soleil et inférieure a une limite
physique aujourd’hui encore débattue mais vraisemblablement située autour de 120-
150 masses solaires (Mg ). Derriere ce modeste facteur 10-100 sur la masse, comparé a
notre Soleil, se dissimulent en réalité de véritables monstres dont les caractéristiques
sont sans commune mesure avec celles qui prévalent dans le Systeme Solaire.

Bien que disposant d'une plus grande réserve de combustible, les étoiles massives
vivent beaucoup moins longtemps (quelques millions d’années comparé aux 5 mil-
liards d’années de notre Soleil) car elles brilent, pour ainsi dire, la chandelle par les
deux bouts. Leur taille est plusieurs milliers de fois supérieure a celle du Soleil et
leur luminosité de plusieurs dizaines de milliers a plusieurs millions de fois plus in-
tense. Les étoiles massives connaissent une évolution particulierement agitée durant
laquelle elles peuvent éjecter dans le milieu interstellaire une fraction considérable
de leur masse. Leur mort, provoquée par I'effondrement gravitationnel de leur coeur
apres épuisement du combustible, est a 'image de leur vie : dans la démesure.

Les supernovae qui en résultent sont dites de type effondrement gravitationnel
(type IT ou Ib/c) et constituent les événements les plus violents de I'univers : 1’effon-
drement du coeur d'une étoile massive en une étoile & neutrons génere quelques 10°3
ergs sous forme de neutrinos, cette émission ayant comme effet colatéral d’entrainer
I'éjection des couches externes de 'étoile & une énergie cinétique typique de 10°! ergs.
Dans le cas des étoiles les plus massives, la source d’énergie principale est différente
mais tout aussi colossale : la rotation de I'objet compact renferme de 10°? & 10° ergs
selon qu’il s’agit d’une étoile a neutrons ou d’un trou noir; par ailleurs, dans le cas
d’un trou noir, 'accrétion de la matiere stellaire peut fournir une énergie d’environ
10° ergs par masse solaire.

En dehors de cette démonstration de puissance, une explosion de supernova consti-
tue un phénomene d’une incroyable complexité, impliquant les quatres interactions
fondamentales de la Nature, et des considérations grande-échelle (relativité générale,
magnétohydrodynamique,...) autant que des processus de microphysique (interactions
neutrino-matiere, equation d’état de la matiere condensée,...). Cette sophistication
tient en haleine les chercheurs du monde entier depuis pres de 70 ans, depuis que



Baade et Zwicky [1934] ont proposé que les supernovae sont le résultat de I'effondre-
ment d’une étoile ordinaire en étoile a neutrons. Aujourd’hui, les réles respectifs de
I’émission de neutrinos de la proto-étoile a neutrons, de la rotation de 'objet com-
pact, du champ magnétique ou de I'accrétion dans le processus d’explosion demeurent
encore incertains.

En dépit des innombrables tentatives de représentation numérique du phénomene,
aucune équipe n’a su produire a ce jour un modele complet et cohérent d’explosion.
Cette situation inquiete autant qu’elle stimule car la persistance de 1’échec malgré
les formidables raffinements apportées aux modeles dans tous les domaines impliqués
suggere qu'une physique insoupgonnée pourrait étre a l'oeuvre. Par ailleurs, les ca-
ractéristiques de I’étoile au moment de son effondrement gravitationnel final, sa masse,
le taux de rotation de son coeur ou son champ magnétique par exemple, sont le fruit
de plusieurs millions d’années d’évolution et conditionnent le déroulement de I'explo-
sion. Conjointement a la quéte du ou des mécanismes provoquant cette explosion, il
importe donc de connaitre les chemins évolutifs qu’empruntent les étoiles massives
selon leur masse initiale, moment angulaire ou métallicité.

Parallelement aux progres réalisés dans le domaine de la simulation, un nombre
toujours plus grand de contraintes observationnelles doit étre accumulé. En parti-
culier, la demande est forte pour des contraintes d’'un nouveau genre permettant a
I’observateur de plonger au plus profond des étoiles massives et de leurs explosions.
L’astronomie des neutrinos et des ondes gravitationnelles seront sans aucun doute les
instruments de cette avancée mais n’en sont pour l'instant qu’a leurs balbutiements.
L’astronomie gamma, et plus particulierement ’astronomie gamma nucléaire, pour-
rait ici apporter une contribution notoire.

La majorité des éléments qui nous entourent ont été produits et/ou libérés par les
étoiles massives et les supernovae et parmi ceux-la, certains se trouvent étre radioac-
tifs. C’est I’émission de raie gamma caractéristique de la décroissance de chacun de
ces atomes instables qui est 'objet de ’astronomie gamma nucléaire. L’étude spec-
trométrique du rayonnement d’un isotope donné renseigne sur les conditions de sa
production et de son éjection dans le milieu interstellaire. Les observations de raies
gamma nucléaires permettent donc d’accéder, indirectement et longtemps apres les
faits, aux rouages de I’évolution et de I’explosion finale des étoiles massives.

Les modeles stellaires ont récemment connu des améliorations et modifications
substantielles comme la prise en compte de la rotation stellaire ou la révision des
taux de perte de masse. Ces deux facteurs se sont révélés d’une extréme importance
et ont permis de rendre compte d’un certain nombre d’observations. D’autre part, les
modeles d’explosion de supernova ont mis en évidence I'importance de la turbulence
et des instabilités hydrodynamiques, tout en soulignant le role salvateur que pour-
raient jouer les phénomenes de jets. Le lancement en 2002 de 1'observatoire gamma
INTEGRAL, équipé du spectrometre haute résolution SPI, a offert la possibilité de
mettre ces avancées théoriques a 1’épreuve de nouvelles observations.
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Introduction

L’objectif de ce travail de these démarré en 2005 est d’apporter, par 'observa-
tion des raies gamma nucléaires de certains radio-isotopes, des contraintes observa-
tionnelles sur les mécanismes qui régissent la vie et la mort des étoiles massives. Il
s’agit de sonder les vestiges de supernovae récentes et proches pour y débusquer les
empreintes de la dynamique des premiers instants, mais aussi d’étudier des popula-
tions galactiques d’étoiles massives pour évaluer, par confrontation aux prédictions
des modeles récents de nucléosynthese, si notre compréhension de leur évolution est
correcte. Pour ce faire, j’ai entrepris I’étude du rayonnement de trois radioisotopes
accessibles & l'astronomie gamma nucléaire, le 44Ti, le ®Fe et 1'*°Al, & partir des
observations réalisées par le spectrometre gamma haute résolution SPI, embarqué
sur I'observatoire international INTEGRAL. Mes activités de recherche se sont alors
developpées selon trois axes :

1. Etude de la cinématique des couches internes de I’ejecta de Cassiopée A grace
aux raies a 67.9, 78.4 et 1157.0keV de la décroissance du *4Ti. Le *4Ti est
un radio-isotope a durée de vie moyenne (85 ans) produit au plus profond de
I’étoile durant 'épisode de supernova; il est donc extrémement sensible a la
dynamique de l'explosion. Les hautes performances spectrométriques de SPI
vont donc nous permettre d’accéder a la cinématique actuelle de la matiere
qui jouxtait autrefois le moteur de 'explosion. Cette information, combinée a
I’ensemble des données observationnelles disponibles sur Cassiopée A, pourrait
nous rapprocher du scenario exact de I'explosion.

2. Observation et modélisation de I’émission galactique du ®Fe et de 1'*°Al. Ces
deux isotopes a longue durée de vie (million d’années) sont produits par les
étoiles massives durant leurs phases hydrostatiques et explosives, mais alors
que 1'?°Al est libéré a la fois par les vents stellaires et les supernovae, le %0Fe
n’est éjecté que lors de I'explosion finale. La caractérisation de I’émission galac-
tique de ces deux isotopes et sa confrontation aux prédictions des plus récents
modeles de nucléosynthese stellaire va nous permettre de jauger a grande échelle
I’activité stellaire, largement dominée par les étoiles massives, de notre Galaxie.

3. Observation et modélisation de 1’émission du %°Fe et de 1'*Al en provenance
du Cygne. La région du Cygne abrite une exceptionnelle concentration d’étoiles
massives jeunes dont nous avons aujourd’hui une connaissance tres détaillée.
Les associations stellaires du Cygne se prétent donc a une mise a 1'épreuve
fine des modeles stellaires. La comparaison des résultats obtenus par plusieurs
groupes de recherche permettra d’identifier les facteurs physiques importants
pour I’évolution stellaire et dont ’explosion finale pourrait dépendre.

Ces travaux ont été réalisés en liaison étroite avec Jiirgen KNODLSEDER et Pierre
JEAN (Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements) pour ce qui est de 'analyse
des observations INTEGRAL/SPI et dans le cadre d'une collaboration avec Georges
Meynet (Observatoire de Geneve), Marco Limongi et Alessandro Chieffi (Istituto Na-
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zionale di AstroFisica) pour ce qui releve des modeles stellaires de nucléosynthese.

Avant de présenter le développement et les fruits des trois themes de recherche
exposés ci-dessus, je vais dans un premier chapitre dresser un état des lieux de nos
connaissances actuelles au sujet du mécanisme d’explosion des étoiles massives. Dans
le deuxieme chapitre, je présenterai les spécificités et le potentiel des trois radioiso-
topes étudiés : le *4Ti, le ©°Fe et I'*Al. Je décrirai ensuite, dans les chapitres 3 et 4, les
outils utilisés dans le cadre de ce travail de these, a savoir les méthodes de traitement
des données recueillies par INTEGRAL/SPI ainsi qu'un programme de synthese de
population pour la prédiction du flux des raies gamma de décroissance. Je détaillerai
alors mes activités de recherche a proprement parler avant de clore cette these par
une synthese du travail accompli et un apercu des perspectives qu’elle offre.
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Chapitre 1

La mort insondable des étoiles
massives

Ce chapitre expose 1’état actuel de notre compréhension du processus par lequel
les étoiles massives finissent leur existence en une explosion de supernova. Il s’agit
autant d’un rappel des grands principes admis de I'effondrement du coeur d’ une étoile
en fin de vie que d’un inventaire des récents développements en matiere de simulation
et des facteurs qui ont été identifiés comme potentiellement importants. L’essentiel
de cette partie est une synthese des revues de Woosley et al. [2002], Woosley and
Janka [2005] et Janka et al. [2007], et de certaines de leurs références’.

1.1 Effondrement gravitationnel et puis ?

A Tissue de la combustion hydrostatique et des différentes phases de fusion nucléai-
re centrale ou en couche, l'intérieur d’une étoile de masse initiale supérieure a 8 Mg
est stratifié chimiquement autour d’un coeur constitué d’éléments du groupe du fer.
L’énergie de liaison par nucléon de ces éléments est maximale, ce qui signifie que
leur fusion avec d’autres noyaux est endoénergétique et ne saurait fournir d’énergie a
I’étoile. D’autre part, les pertes d’énergie par neutrinos, qui sont le mode dominant
de refroidissement du coeur a partir de la combustion du carbone, se poursuivent
au centre, entralnant ainsi la contraction du coeur stellaire en un milieu fortement
dégénéré. Dans le méme temps, des réactions de fusion se poursuivent aux interfaces
entre certaines couches chimiques, en particulier la combustion en couche du Si dont
les produits viennent grossir la masse de fer au centre. A I'approche de la masse
critique de Chandrasekhar, deux processus physiques vont entrer en scene et précipiter

LAfin de ne pas alourdir le texte, seules les références "majeures” sont indiquées dans le texte.
Pour tous les résultats et valeurs mentionnés, le lecteur trouvera une bibliographie extrémement
fouillée dans les trois publications utilisées comme sources principales.



1.1. Effondrement gravitationnel et puis?

I'effondrement gravitationnel du coeur de fer et par suite de I’étoile toute entiere.

A partir d’une certaine densité (~ 10 g.cm™3), il devient plus intéressant, d’'un
point de vue énergétique, pour le coeur stellaire dégénéré de procéder a la réaction
de capture électronique 1.1 plutot que de repousser les électrons vers des énergies de
Fermi toujours plus grandes.

p+e —n+r, ou (A Z)+e — (A Z-1)+v, (1.1)

Les électrons fournissent alors la majeure partie de la pression nécessaire au maintien
de I’étoile, et leur disparition progressive au profit d’une neutronisation de la matiere
prive I’étoile d'un support essentiel. Par ailleurs, la température centrale a ce moment
de I’évolution est telle que le rayonnement associé commence a photodissocier le fer
environnant en helium, anéantissant ainsi en une fraction de seconde des millions
d’années de nucléosynthese. Sous les effets conjugués de 1’émission neutrinique, de la
capture électronique et de la photodésintégration partielle, la contraction du coeur
de fer devient une chute libre pouvant atteindre des vitesses de l'ordre du quart de
la vitesse de la lumiere.

Lorsque la densité atteint les 102 g.cm™3, la partie centrale du coeur devient
opaque aux neutrinos et 'effondrement s’y poursuit alors de maniere homologue. La
densité centrale augmente alors jusqu’a atteindre la densité nucléaire. La composante
répulsive de la force nucléaire met fin a l'effondrement lorsque la densité atteinte
est de l'ordre du double de la densité nucléaire, soit environ 4-5 10 g.cm™3. La
compression du coeur au dela de la densité nucléaire génere un rebond et une onde
de choc se forme a la surface du coeur homologue? et commence & se propager dans
I’extérieur du coeur de fer, en chute supersonique.

A ce stade, I'explosion de ’étoile semble acquise et 'idée a effectivement prévalu
pendant plusieurs années que I’onde de choc issue du rebond du coeur pouvait inverser
I’effondrement et aboutir a 1’éjection des couches externes de 1’étoile. Toutefois, une
analyse plus détaillée de 1’évolution de ce choc a révélé qu'un certain nombre de
mécanismes de dissipation le vident de son énergie avant qu’il n’ait pu sortir du coeur.
Vient tout d’abord la photodésintégration des noyaux engloutis par ’onde de choc,
qui consomme environ 10°! ergs par 0.1M,, puis, en aval du choc, le refroidissement
de la matiere et la capture électronique par les nucléons issus de la désintégration,
dont l'intense émission neutrinique emporte aussi une partie de ’énergie du choc.
Quelques ms apres le rebond du coeur, le choc s’épuise et entre en stagnation a un
rayon de 100-200 km tandis qu’au centre, une proto-étoile a neutrons (PNS) accrete
de la matiere a un rythme insensé de quelques dixiemes de masse solaire par seconde.
Si ce corps compact ne trouve aucun moyen d’injecter rapidement de 1’énergie, il
implosera immanquablement en un trou noir et aucune explosion n’aura lieu. L’échec

2La masse de matiere en effondrement homologue se trouve étre approximativement la méme que
la masse de matiere en contact sonique.
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du scenario d’explosion prompte a effectivement été confirmé par un grand nombre
de simulations.

1.2 Ressusciter un choc : les neutrinos

Bien que I'explosion prompte se soit rapidement essouflée, le systeme ne manque
pas de sources d’énergie. La premiere d’entre elles est 1’énergie de liaison gravitation-
nelle de I’étoile a neutrons en formation. L’effondrement du coeur stellaire jusqu’au
rebond a produit un corps compact extréemement dense et chaud d’un rayon d’envi-
ron 30 km. Dans les secondes qui suivent (temps caractéristique de Kelvin-Helmholtz
pour la contraction de la PNS), cette proto-étoile & neutrons va se refroidir jusqu’a
devenir une étoile a neutrons d’un rayon de 10 km environ et dans 'intervalle I’énergie
de liaison de ’étoile & neutrons, soit environ 3.10°® ergs, est rayonnée sous la forme
de neutrinos. Pour obtenir une éjection des couches externes de 1’étoile a une énergie
cinétique typique de 10°! ergs, il suffirait juste de capter une infime fraction de cette
prodigieuse luminosité neutrinique afin de relancer le choc initial. Ce scenario d’ex-
plosion retardée a été proposé par Bethe and Wilson [1985], d’apres une idée originale
de Colgate and White [1966] qui avaient alors envisagé une explosion prompte due a
cette intense émission de neutrinos.

Les neutrinos piégés dans le coeur dense diffusent jusqu’a la neutrinosphere d’ou
ils s’échappent vers I'extérieur. En route, ils peuvent déposer une partie de leur énergie
entre la neutrinosphere et le choc par I'intermédiaire des interactions suivantes :

Ve+n—e +p (1.2)

Vo+p—et+n

Il se créé ainsi en aval du choc une zone de faible densité et haute température
dont la pression, qui est le moteur du choc, est maintenue par 'incessante injection
d’énergie par les neutrinos. Si la luminosité et ’énergie des neutrinos sont suffisantes,
la résurrection du choc et I'explosion de 1’étoile peuvent étre obtenues en quelques
dixiemes de secondes. D’autant plus que le phénomene est vertueux : un chauffage
efficace de la matiere en cours d’accrétion par I'objet compact ralentit sa chute et
augmente ainsi son exposition au flux de neutrinos.

Cependant, 1’énergie déposée par les neutrinos est largement réémise, sous forme
de neutrinos. La réussite de I’explosion retardée est donc le fruit d’une compétition
entre absorption et réémission, deux processus dont l'efficacité dépend des distribu-
tions de densité et température dans une zone comprise entre 1’étoile a neutrons et
le choc. Cette région dont la structure est imposée par I’hydrodynamique du milieu
est divisée par le rayon de gain, a partir duquel la matiere enregistre un gain net
en énergie. L’intervalle entre le choc et le rayon de gain constitue alors la région de
gain. Un critere important ici est le ratio du temps caractéristique d’advection de la
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Fi1G. 1.1 — Synoptique des premieres phases d’une supernova de type core-collapse :
effondrement gravitationnel du progéniteur, rebond du coeur et formation dun choc,
essouflement puis résurrection (& démontrer) du choc par la luminosité neutrinique

de la PNS en contraction [d’apres Janka et al., 2007).
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F1G. 1.2 — Profil d’entropie montrant la croissance initiale d’'un mode 1=1 (unipolaire)
lorsque le choc d’accrétion est perturbé par des fluctuations de densité en amont
[Blondin et al., 2003].

matiere accrétée par le choc, qui sera exposée au flux de neutrinos pendant sa des-
cente vers l'objet compact, au temps caractéristique de chauffage par les neutrinos.

Les simulations 1D (a symétrie sphérique) de ce scenario d’explosion retardée ont
malheureusement toutes abouti a des échecs, comme ce fut le cas pour le scenario
d’explosion prompte. Cependant, il est rapidement apparu que la zone de gain était
instable car le flux de neutrinos y produit un gradient d’entropie négatif. De violents
mouvements de convection s’installent donc derriere le choc, avec pour conséquence
d’augmenter le rayon du choc et la taille de la zone de gain. Plus important peut-étre
est le fait que les cycles de convection transportent 1’énergie déposée a la base de la
région de gain vers le choc, ou elle peut ainsi travailler contre la matiere en chute
libre au lieu de se dissiper en neutrinos. Le résultat net est une augmentation de
Iefficacité de chauffage par les neutrinos. La simulation en 2D permit effectivement
d’obtenir des explosions la ou le 1D avait failli, mais le passage d’un traitement gris a
un traitement spectral du transport des neutrinos fit disparaitre ce succes. L’existence
d’une seconde zone de convection située a I'intérieur de I’étoile a neutrons, en dessous
de la neutrinosphere, aurait pu accroitre la luminosité neutrinique et ainsi conduire
a une explosion mais la prise en compte de cet effet a montré que 'augmentation de
I’émission de neutrinos demeure insuffisante.

Le passage a des simulations multi-dimensionnelles a cependant permis de décou-
vrir le phénomeéne d’instabilité de choc stationnaire d’accrétion (en anglais Stan-
ding Accretion Shock Instability ou SASI) dont le role dans 1'explosion pourrait étre
crucial. Des simulations de Foglizzo [2002], Blondin et al. [2003] ont révélé qu'un
choc d’accrétion est instable aux déformations non-radiales, par suite de ’ampli-
fication d’un cycle advectif-acoustique. Au cours de ce cycle une perturbation du
choc sphérique d’accrétion, par des fluctuations de densité dans 1’écoulement amont
par exemple, génere en aval du choc des perturbations de vorticité ou d’entropie.
Ces pertubations advectées dans ’écoulement aval sont amplifiées par la convergence
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t=225

F1G. 1.3 — Profil d’entropie montrant que la SASI aboutit a la croissance auto-similaire
du choc d’accrétion selon un mode 1=2 (bipolaire) [Blondin et al., 2003].

de I’écoulement et donnent naissance a des ondes sonores qui en remontant le flot
subsonique vont interagir avec le choc. Un couplage s’installe entre les pertubations
advectées et les ondes acoustiques créées, avec pour effet d’amplifier les perturbations
initiales et d’entrainer de violentes distortions et oscillations du front de choc, avec
des variations relatives de rayon AR/R pouvant monter jusqu’a 3. Le mécanisme de
SASI n’est pas a priori la cause directe de 'explosion. En revanche, les excursions
répétées du choc a de grandes distances augmentent considérablement la taille de
la zone de gain et donc le temps durant lequel la matiere est exposée au flux de
neutrinos. Si ce scenario est effectivement le bon, I'instabilité SASI impliquerait une
asymétrie fondamentale de ’explosion de supernova et fournirait une explication au
recul des pulsars. Par ailleurs des calculs tridimensionnels suggerent ’existence d’un
mode spiral qui pourrait étre la source du spin des étoiles a neutrons.

Il est intéressant de noter dans le cadre de I'instabilité SASI le mécanisme acous-
tique proposé par Burrows et al. [2006]. L’accrétion anisotropique de matiere excite
des ondes de gravité dans ’étoile a neutrons dont les oscillations générent alors de
puissantes ondes acoustiques pouvant transporter de 1’énergie et de la quantité de
mouvement vers ’extérieur. Nombre d’incertitudes entourent encore I'unique modele
de ce scenario, mais certaines de ses propriétés ne peuvent que susciter l'intérét.
Premierement, la puissance acoustique, contrairement a la luminosité neutrinique, est
disponible tant que ’accrétion se poursuit, c’est a dire aussi longtemps que nécessaire.
Deuxiemement, les ondes sonores sont quasi intégralement absorbées par la matiere,
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ce qui est loin d’étre le cas pour les neutrinos. Enfin, a la différence des neutrinos, les
ondes sonores véhiculent de la quantité de mouvement (dans un ratio de la vitesse de
la lumiere a celle du son, & puissance équivalente).

Avec ou sans ce mécanisme acoustique, aucune explosion n’a été clairement ob-
servée. Le doute plane donc toujours sur le fait que le mécanisme d’explosion re-
tardée soit le bon, bien que certains indices suggerent que le succes n’est pas loin. Les
développements récents en matiere de simulation ont révélé 'importance de la turbu-
lence et des instabilités hydrodynamiques pour une injection efficace d’énergie par les
neutrinos ; ils ont montré qu'une configuration initialement sphérique pouvait, sous
I'effet de perturbations mineures, développer de fortes asymétries ce qui fait écho a
de nombreuses preuves observationnelles de ’asymétrie des supernovae. Par exemple
la polarisation de 1’émission des supernovae, qui augmente dans le temps pour les SN
de type II et est d’autant plus marquée que 'on passe des SN de type II aux SN de
type Ib et Ic. Il faut ajouter a cela les mouvements propres des pulsars, de 'ordre de
plusieurs 100 kms™!, ainsi que les observations (Hubble et Chandra respectivement)
de vestiges comme SN1987A et Cassiopée A.

La rotation du coeur stellaire pourrait amplifier les phénomenes de convection et
d’instabilités et/ou entrainer une émission anisotrope de neutrinos [Madokoro et al.,
2004] ; autant de facteurs susceptibles d’accentuer encore 1'asymétrie de ’explosion.
Cependant, la durée caractéristique de 1’émission de neutrinos est courte devant le
temps dynamique de I'enveloppe stellaire et il n’est pas certain qu’'une asymétrie de
I'impulsion communiquée en profondeur a l’ejecta puisse survivre jusqu’a la phase
d’expansion homologue.

Par ailleurs, la situation demeure critique pour les étoiles les plus massives. La
haute densité des couches d’O et de Si de ces étoiles entraine de forts taux d’accrétion
sur 'objet compact qu’il est difficile de renverser. D’autant que pour les plus mas-
sives, l'effondrement direct en un trou noir prive le systeme de I'énergie du flux de
neutrinos. Un mécanisme impliquant une asymétrie encore plus radicale a été avancé
pour ces progéniteurs massifs mais pourrait bien également intervenir en complément
des neutrinos pour les étoiles plus légeres.

1.3 Lancer un jet : rotation et MHD

La conjonction spatiale et temporelle récemment observée entre plusieurs sursauts
gamma du type long-soft (la variété la plus courante ; ci-apres GRBs) et supernovae de
type Ic (GRB980425/SN1998bw, GRB030329/SN2003dh et GRB031203/SN2006aj
par exemple) a donné une nouvelle dimension a la quéte du mécanisme d’explo-
sion des étoiles massives. Il est aujourd’hui admis que les GRBs sont produits par
des éjections fortement collimatées de matiere ultra-relativiste, avec des facteurs de
Lorentz I' > 200. Par ailleurs, il semble que les supernovae associées soient exception-
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Fic. 1.4 — Tllustration de I’évolution du choc d’accrétion selon un mode spiral qui
pourrait étre a l'origine du spin des étoiles a neutrons [Blondin and Mezzacappa,
2007].

nellement énergétiques, avec des énergies cinétiques de quelques 1032 ergs, ce qui a
conduit a leur classification comme ”hypernovae”. Aucun modele sphérique du type
décrit dans la section précédente ne peut accélérer suffisamment de masse aux vitesses
requises, méme en augmentant son énergie a celle d'une hypernova. Cela suggere que
les jets associés au GRBs sont ou témoignent d’un ingrédient essentiel des hyperno-
vae.

Un jet implique a priori une direction privilégiée qui pourrait s’expliquer de
maniere simple et naturelle par la rotation stellaire et/ou le champ magnétique.
En fait, cette idée remonte a la découverte des pulsars (puis plus récemment des
magnetars), dont la rotation rapide et I'intense champ magnétique ont été proposés
comme des facteurs-clé de 'explosion [Ostriker and Gunn, 1971, Bisnovatyi-Kogan,
1971]. Cependant, pour des valeurs typiques du champ dipolaire (~ 1012 G) et de la
période de rotation (quelques 1-10 ms) d’un pulsar, la puissance électrodynamique
émise par flux de Poynting est de l'ordre de 10*4-10% ergs~!, donc bien inférieure
a ce qui est requis pour provoquer ’explosion d’une étoile massive. Il se pourrait,
cependant, que les vitesses de rotation et les champs magnétiques observés aujourd-
hui soient les résidus colossaux d’une conversion d’énergie magnéto-rotationnelle en
énergie cinétique de supernova.

La seule source d’énergie évoquée jusque la est ’émission de neutrinos qui ac-
compagne la contraction et la deleptonisation de la proto-étoile a neutrons (environ
10 ergs). Ce n’est pourtant pas le seul réservoir d’energie susceptible d’étre mis &
profit pour I'explosion; en effet, la rotation d’une étoile a neutrons a des périodes
de I'ordre de la milliseconde représente une énergie d’environ 10°? ergs, et bien plus
encore dans le cas d'un trou noir.

Grace a de nombreux travaux récents [Wheeler et al., 2000, 2002, Akiyama et al.,
2003], il est devenu de plus en plus clair que l'effondrement d’un coeur stellaire en
rotation suffisante génere des zones de forte rotation différentielle et s’accompagne
de la formation d’'un champ magnétique toroidal tres intense autour de l’étoile a
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neutrons (par compression et/ou enroulement du champ magnétique du progéniteur
et/ou par suite d’instabilités magnéto-rotationnelle ou d’un effet dynamo). Ce champ
toroidal pourrait étre la source méme de ’explosion si la pression magnétique était
amenée a des valeurs suffisantes; il semble plus vraisemblable cependant que le
champ magnétique est I'instrument de la conversion d’énergie rotationnelle en énergie
cinétique d'un vent MHD collimaté le long de ’axe de rotation du systeme. Plusieurs
phases d’éjection polaire de matiere sont susceptibles d’apparaitre au cours de l'ef-
fondrement stellaire [Wheeler et al., 2002] et pourraient aboutir, selon les conditions
de masse ou de rotation, a une variété de phénomenes allant de I’hypernova associée
a un magnetar a l’explosion ratée donnant lieu a un sursaut gamma.

Une autre source considérable d’énergie pour l’explosion d’une supernova est
l'accrétion de matiere stellaire sur un trou noir, qui fournit environ 10°3ergs par
masse solaire. Le modele de référence en la matiere est celui du ”collapsar” [Mac-
Fadyen and Woosley, 1999]. Dans ce scenario, un progéniteur suffisamment massif
s’effondre en trou noir de maniere prompte et un disque d’accrétion s’organise autour
de ce dernier. La dissipation d’énergie dans le disque (par des mécanismes de viscosité
encore mal compris) est a 1'origine d’'une double éjection de matiere :

— Un vent tres énergétique souftié par certaines parties du disque d’accrétion suite

a la ’élévation de température qu’entrainent les interaction visqueuses ; ce vent
emporte environ 1 My, de matiere riche en °°Ni, posséde une énergie de plusieurs
10%! ergs et pourrait donc étre a lui seul la source de I’explosion de supernova
et de sa luminosité.

— Un jet relativiste collimaté le long de I’axe de rotation du systéeme dont ’énergie
provient de ’annihilation le long de ’axe des neutrinos émis par le disque ou
d’un processus MHD de conversion de 'énergie gravitationnelle de la matiere
accrétée.

Ce scenario global, mis au point initialement dans le but d’expliquer l'origine des
GRBs, peut en fait étre interprété plus largement. Selon I'importance de chacune des
trois composantes du collapsar, le jet, le disque d’accrétion et le vent qui en est issu,
une grande variété de phénomenes peut étre obtenue : GRB classique associé a une
SNIc (jet et vent actifs), SNIc fortement asymétrique dépourvue de GRB (jet peu
puissant piégé dans 1'étoile et vent actif), GRB présentant une activité prolongée (jet
et disque d’accrétion actifs),...

L’identification des SNe et des GRBs en tant que classes distinctes d’objets parta-
geant certaines propriétés observationnelles ou comme représentants d’un continuum
d’événements dont le parametre de controle serait la rotation demeure toujours in-
certaine. Les GRBs ne réprésentent apres tout qu'une infime fraction des supernovae,
quelques 0.1%, et la physique qui les sous-tend n’a donc aucune raison d’étre commune
a celle des supernovae. D’autant plus que les taux de rotation requis par la plupart des
modeles semblent parfois difficiles a réconcilier avec les observations des vitesses de ro-
tation des étoiles OB et les modeles classiques d’évolution stellaire. L’obtention d’une
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coeur stellaire en rotation rapide avant effondrement pourrait nécessiter un fort spin
initial, une faible métallicité et/ou une évolution binaire proche afin de ne pas perdre
trop de moment angulaire lors des phases géante rouge et Wolf-Rayet. Néanmoins,
il semble de plus en plus difficile d’exclure la rotation et le champ magnétique du
scenario d’explosion.

Un schéma se dégage néanmoins dans lequel les étoiles de plus faibles masses
(typiquement 10 My < M < 30 M) exploseraient majoritairement sous l'effet de
I'intense émission de neutrinos de la proto-étoile a neutrons en contraction. Dans ces
supernovae classiques, la forte rotation différentielle a la surface du coeur stellaire ef-
fondré pourrait étre a I'origine de processus MHD entrainant des éjections de matiere
faibles et peu collimatées; combinés a la forte turbulence et aux instabilités hydro-
dynamiques en aval du choc, ces jets faibles contribueraient a imprimer a 1’ejecta un
mouvement d’expansion asymétrique. Sous certaines conditions extrémes de rotation,
les éjections de matiere se feraient plus puissantes et leur role dans I’explosion devien-
drait plus prépondérant, les neutrinos n’intervenant qu’a hauteur de 10-25% dans le
bilan énergétique final [Burrows et al., 2007]. La supernova ainsi obtenue serait donc
particulierement énergétique et les jets de matiere pourraient donner lieu a un sursaut
gamma faible, un X-ray Flash, tandis qu’un objet compact de type magnetar serait
formé. En ce qui concerne les étoiles les plus massives, celles qui aboutissent a la for-
mation prompte d'un trou noir (typiquement M > 30 My,), I'accrétion de la matiere
stellaire par le trou noir constitue a priori la source d’énergie de l’explosion mais
pourrait étre secondée par 1’énorme énergie rotationnelle du trou noir. Le médiateur
de l'explosion pourrait, selon les conditions initiales de 'effondrement stellaire, étre
le vent du disque d’accrétion ou une paire de jets polaires ou encore une combinaison
quelconque des deux ce qui ouvre la voie a une importante variété de phénomenes
physiques et d’observables astrophysiques.

10



Bibliographie

S. Akiyama, J. C. Wheeler, D. L. Meier, and I. Lichtenstadt. The Magnetorotational
Instability in Core-Collapse Supernova Explosions. AplJ, 584 :954-970, February
2003. doi : 10.1086/344135.

W. Baade and F. Zwicky. On Super-novae. Proceedings of the National Academy of
Science, 20 :254—, 1934.

H. A. Bethe and J. R. Wilson. Revival of a stalled supernova shock by neutrino
heating. ApJ, 295 :14-23, August 1985. doi : 10.1086/163343.

G. S. Bisnovatyi-Kogan. The Explosion of a Rotating Star As a Supernova Mecha-
nism. Soviet Astronomy, 14 :652—+, February 1971.

J. M. Blondin and A. Mezzacappa. Pulsar spins from an instability in the accretion
shock of supernovae. Nature, 445 :58-60, January 2007. doi : 10.1038 /nature05428.

J. M. Blondin, A. Mezzacappa, and C. DeMarino. Stability of Standing Accretion
Shocks, with an Eye toward Core-Collapse Supernovae. ApJ, 584 :971-980, Fe-
bruary 2003. doi : 10.1086/345812.

A. Burrows, E. Livne, L. Dessart, C. D. Ott, and J. Murphy. A New Mechanism
for Core-Collapse Supernova Explosions. ApJ, 640 :878-890, April 2006. doi :
10.1086,/500174.

A. Burrows, L. Dessart, E. Livne, C. D. Ott, and J. Murphy. Simulations of Ma-
gnetically Driven Supernova and Hypernova Explosions in the Context of Rapid
Rotation. ApJ, 664 :416-434, July 2007. doi : 10.1086/519161.

S. A. Colgate and R. H. White. The Hydrodynamic Behavior of Supernovae Explo-
sions. ApJ, 143 :626—+, March 1966.

T. Foglizzo. Non-radial instabilities of isothermal Bondi accretion with a shock :
Vortical-acoustic cycle vs. post-shock acceleration. A&A, 392 :353-368, September
2002. doi : 10.1051,/0004-6361 :20020912.

11



Bibliographie

H.-T. Janka, K. Langanke, A. Marek, G. Martinez-Pinedo, and B. Miiller. Theory
of core-collapse supernovae.  Phys. Rep., 442 :38-74, April 2007. doi :
10.1016/j.physrep.2007.02.002.

A. 1. MacFadyen and S. E. Woosley. Collapsars : Gamma-Ray Bursts and Explosions
in “Failed Supernovae”. ApJ, 524 :262-289, October 1999. doi : 10.1086/307790.

H. Madokoro, T. Shimizu, and Y. Motizuki. Importance of Prolate Neutrino Ra-
diation in Core-Collapse Supernovae : The Reason for the Prolate Geometry of
SN1987A 7 PASJ, 56 :663-669, August 2004.

J. P. Ostriker and J. E. Gunn. Do Pulsars Make Supernovae ? ApJ, 164 :1L.95+, March
1971.

J. C. Wheeler, I. Yi, P. Hoflich, and L. Wang. Asymmetric Supernovae, Pul-
sars, Magnetars, and Gamma-Ray Bursts. ApJ, 537 :810-823, July 2000. doi :
10.1086/309055.

J. C. Wheeler, D. L. Meier, and J. R. Wilson. Asymmetric Supernovae from Magne-
tocentrifugal Jets. ApJ, 568 :807-819, April 2002. doi : 10.1086/338953.

S. Woosley and T. Janka. The physics of core-collapse supernovae. Nature Physics,
1 :147-154, December 2005. doi : 10.1038/nphys172.

S. E. Woosley, A. Heger, and T. A. Weaver. The evolution and explosion of massive
stars. Reviews of Modern Physics, 74 :1015-1071, November 2002.

12



Chapitre 2

L’astronomie gamma nucléaire

Malgré les formidables raffinements apportés aux modeles numériques d’explosion
de supernova, la question demeure toujours : comment les étoiles massives explosent-
elles ? La complexité des processus impliqués dans I'effondrement d’une étoiles mas-
sive apparalt clairement dans I’exposé ci-dessus. Cette sophistication se double de la
nécessité de connaitre avec exactitude les caractéristiques des progéniteurs de super-
novae a l’issue de plusieurs millions d’années d’évolution. Le besoin est donc grand
pour des observations permettant de contraindre l'intérieur des étoiles et les pro-
fondeurs des supernovae. En attendant le développement a maturité de 1’astronomie
des neutrinos et des ondes gravitationnelles, I’astronomie gamma nucléaire pourrait
apporter une contribution appréciable.

2.1 Le potentiel de ’astronomie gamma nucléaire

A tous les stades de sa vie et de sa mort, une étoile massive est le siege de
réactions nucléaires qui enrichissent sa composition chimique en éléments nouveaux
dont certains sont radioactifs. Certains de ces noyaux instables possedent une demi-
vie suffisamment longue et sont produits en quantités suffisantes pour que leur signal
de décroissance puisse étre observé. L’étude de ce rayonnement gamma renseigne sur
les conditions de production propres a chaque radio-isotope et permet donc de son-
der, indirectement et longtemps apres les faits, les mécanismes a 1'oeuvre dans les
intérieurs stellaires et les supernovae.

L’émission de décroissance des radio-isotopes n’est conditionnée que par la statis-
tique et autorise donc une étude directe des processus de nucléosynthese (nul besoin,
sauf cas extréme, de s’interroger sur les conditions thermodynamiques du milieu qui
baigne l'isotope). D’autre part, le rayonnement gamma des radio-isotopes libérés dans
le milieu interstellaire ne souffre d’aucune extinction et peut donc, si son flux est suf-
fisant, nous transmettre son information de n’importe quel point dans la Galaxie. Ce
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2.2. Le *Ti : sonder la dynamique de ’explosion

dernier argument a d’autant plus d’importance que nous nous trouvons actuellement
en pleine pénurie de supernovae galactique ; leur taux moyen a été estimé a environ 2
par siecle (pour les supernovae de type core-collapse) et la derniére recensée remonte
a 1680'. 11 est probable qu'un certain nombre de ces supernovae manquantes nous
aient été dissimulées par le gaz et la poussiere interstellaires et ’astronomie gamma
nucléaire pourrait donc servir a les révéler.

Dans le cadre de ce travail de these, j’ai étudié le signal de décroissance de trois
radio-isotopes accessibles aujourd’hui a nos instruments (parmi une dizaine environ) :
le 44T1i, "6 Al et le %Fe. Je vais présenter dans les sections suivantes les origines de
ces trois éléments, les mécanismes qui sont a la base de leur nucléosynthese par les
étoiles massives, ainsi que les contraintes qu’ils sont susceptibles d’apporter sur les
processus régissant la vie et la mort des étoiles massives.

2.2 Le *Ti : sonder la dynamique de 1’explosion

Le *Ti est issu de la combustion explosive du Si qui survient lors de 1’épisode de
supernova. La combustion du Si est un prolongement de la combustion de I’O et il est
utile de considérer cette derniere avant de s’intéresser au Si. Pour des températures
modérées de Ty=T/10°K =~ 2, la combustion de 1’0 se déroule selon les réactions
suivantes :

6o 4160 — 328 3§54 (2.1)
31P+p
0P 1+ 4
BSi + o

Dans le cas d’une combustion explosive (Tg ~ 3—4), la réaction de photodésintégration
160 (y,a)?C devient aussi importante que celle de fusion mais n’altére que peu la
nucléosynthese. Les particules 1égeres p, n et o produites dans la combustion de 'O
sont consommées dans la synthese de noyaux de plus en plus lourds; en particu-
lier, aprés épuisement du ?*Mg (issu de la combustion du C et du Ne), la réaction
2"Mg(a,7)?8Si cede le pas a la chaine de réactions 2Si(a,v)*?S(,v)*¢Ar(a,y)*Ca,
ces derniers éléments étant les principaux produits de la combustion de I'O.

Une caractéristique importante de la combustion de 'O est I’émergence, en par-
ticulier en fin de combustion, de plusieurs groupes de quasi-équilibre (en anglais
quasi-equilibrium clusters) ; il s’agit de groupes de noyaux couplés entre eux par des
réactions électromagnétiques et nucléaires approximativement compensées par leurs
inverses. C’est notamment le cas du groupe 2Si(a,v)*?S(a,7)*0Ar(a,y)Ca et du

LA noter la découverte récente par Chandra de G1.9+0.3, dont I’Age est estimé & environ un
siecle [Reynolds et al., 2008].
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Chapitre 2. L’astronomie gamma nucléaire

groupe 28Si(n,7)*Si(p,7)*°P. Les abondances des éléments appartenant & un groupe
de quasi-équilibre sont ainsi reliées les unes aux autres. Pour des températures et
des échelles de temps suffisantes, un nombre toujours plus important de noyaux se
trouvent impliqués dans des groupes de quasi-équilibre et ces derniers se fondent en
des groupes de plus en plus grands. Au commencement de la combustion du Si, tous
les noyaux plus lourds que ?*Mg sont pris dans un seul et méme groupe de quasi-
équilibre. Les derniers noyaux a entrer en équilibre sont ceux de la gamme 40 < A
< 50. En effet, les noyaux présentant une couche complete de protons (Z=20) et/ou
de neutrons (N=20) sont extrémement stables; les éléments suivants, Sc et Ti, sont
beaucoup moins liés en comparaison et donc plus facilement détruits par photodisso-
ciation, ce qui limite la progression vers le groupe du Fe. Cependant, les noyaux riches
en neutrons A=27+2 sont plus liés que les A=27 dans ce domaine; la progression
vers les noyaux plus lourds se fait donc par ce chemin la, en particulier grace a la
réaction *°Sc(p,y)*°Ti.

La combustion du Si ne se fait pas par la réaction 28Si+28Si car la photodésintégra-
tion du 2¥Si se produit bien avant que la température requise pour vaincre la barriere
de Coulomb soit atteinte. Une partie du 2*Si est donc réduite en particules légeres
p, n et surtout o par une succession de réactions de photodésintégration telles que
BSi(7y,a)**Mg(v,a)* Ne(y,a) O (7,a) 2 C(7,2a)a. Ces particules 1égeres sont absorbées
par le reste du 28Si et par les noyaux plus lourds du groupe de quasi-équilibre jusqu’a
la formation des éléments du groupe du Fe :

#Si(a, )8 (e, 7) Ar(a, 7)Cala, 7) " Ti(a, 1) " Cr(a, 7)*Fe(a, 1) Ni.  (2.2)

A un instant donné de la combustion, les abondances des noyaux du groupe de
quasi-équilibre (au-dessus du ?*Mg) ne dépendent que de 4 parameétres® : densité
p, température T, abondance Y (?3Si) et exces de neutrons 1. A I’épuisement du 2*Si,
I’essentiel de la composition est concentré dans les noyaux fortement liés du groupe
du Fe.

Le taux de combustion du Si est imposé par le taux de photodésintégration de
I'espece la plus légere en équilibre avec le 22Si. Initialement, c’est la photodésintégra-
tion du ?*Mg qui constitue la réaction critique®. Pour des températures croissantes,
c’est la photodésintégration de 1''°O puis du '2C qui controle la combustion du
Si. Si la température et la durée caractéristique de la combustion sont suffisantes
pour conduire & I’épuisement du 28Si, un état d’équilibre statistique nucléaire (NSE)
est atteint, pour lequel toutes les réactions électromagnétiques et nucléaires sont

2Les abondances des particules légeres sont quant & elles reliées & I’ensemble par des groupes de
quasi-équilibre comme 28Si(n,y)2?Si(n,y)3°Si(p,7)3'P(p,7)32S(y,a)?8Si.

3En réalité, la composition initiale est un mélange de 2829:30Si par suite de réactions de cap-
ture électronique; le taux de combustion du Si n’est donc pas uniquement controlé par la pho-
todésintégration du Mg mais également par des réactions (n,a) et (p,a) sur 2526Mg. Le produit
dominant n’est alors plus *’Ni mais *Fe.
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2.2. Le *Ti : sonder la dynamique de ’explosion

équilibrées par leurs inverses. En effet, la photodissociation continue du 2%Si se tra-
duit par une augmentation du nombre de particules «; lorsque leur abondance est
suffisante, les réactions liant 1’*60, le 12C et les particules a s’équilibrent finalement.
La derniere réaction a venir a 1’équilibre est la réaction triple-a qui compense la
photodésintégration du 2C. A ce stade, la composition chimique du milieu peut étre
spécifiée par 3 parametres seulement : densité p, température T et exces de neutrons
n. C’est dans ces conditions de NSE, aussi appelé e-process, que se forme le *4Ti
[Woosley et al., 1973].

Pour des températures "modérées” (Tg < 10) d'une composition a I’équilibre sta-
tistique nucléaire, ’espece dominante est le noyau le plus fortement lié présentant un
exces de neutrons 1 : pour n ~ 0 il s’agit du °°Ni mais pour des exces de neutrons
croissants 'espéce dominante est tour a tour le **Fe, le *°Fe, le ®Fe et le ®2Ni (le
noyau le plus fortement lié).

L’augmentation de la température d’une composition au NSE entraine une hausse
du nombre de particules légeres, tandis qu’un accroissement de la densité du milieu fa-
vorise la condensation des particules légeres dans des noyaux. Ces tendances résultent
d’une compétition entre le volume disponible dans I'espace des phases, la fonction de
partition des noyaux (qui régit le peuplement de leurs états excités) et ’énergie de
liaison des noyaux.

Dans le cas d’une combustion explosive, le milieu est en expansion adiabatique
et voit sa température diminuer; le NSE se déplace donc vers la condensation des
particules légeres dans les noyaux lourds jusqu’a ce qu'un ou plusieurs des maillons
de la chaine se retrouvent hors équilibre (ce sont généralement les réactions impli-
quant les particules a, eu égard a leur barriere de Coulomb). Selon les conditions de
température et densité, les produits du e-process a l'issue de I'expansion different.
Pour une densité initiale élevée, 'abondance en particules légeres est relativement
faible ; sous l'effet de I’expansion, les particules a sont incorporées dans des noyaux
mais les réactions de photodissociation ne fournissent pas suffisamment d’a pour
permettre un ajustement du NSE en le temps imparti. L’équilibre est alors rompu
par manque de particules «, avec comme conséquence que les noyaux les plus légers
comme 90, 2°Ne,... etc ne sont pas consolidés en éléments du pic du Fe, contraire-
ment a ce qu’aurait exigé le NSE aux températures impliquées. La composition finale
est donc caractérisée par une forte abondance des éléments les plus légers en deca
du pic du Fe. Si la densité initiale est faible et/ou la température particulierement
élevée, le milieu contient un grand nombre de particules légeres. Durant 1’expansion,
I'incorporation de ces particules, en particulier les «, dans les noyaux ne se fait pas
a un rythme suffisant, principalement a cause de la tres critique réaction triple-a. Il
en résulte un exces de particules @ par rapport aux exigences du NSE et par voie de
conséquence une surabondance des éléments lourds par rapport aux éléments légers.
Cette derniere situation porte le nom d’alpha-rich freeze-out, et est a 'origine de la
synthése en quantités notoires du *4Ti.
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Chapitre 2. L’astronomie gamma nucléaire

Le rendement d’une supernova en *Ti dépend ainsi fortement de I’évolution en
température et densité de ses couches les plus profondes et c’est précisément ce qui
rend le #4Ti si intéressant pour I'étude de 1’explosion des étoiles massives. Par son ren-
dement et sa cinématique, le #*Ti témoigne de la maniere dont 1’énergie de 1’explosion
a été communiquée a 'enveloppe stellaire. La quantité typique de *4Ti produite lors
d'une explosion de supernova est de 107°-10* M, et nous est révélée par la chaine
de décroissance :

. 85 years 5.6 hours
app By agg,  Sbhouws dacy (2.3)

La durée de vie moyenne du *Ti est de 85 ans et celle du *Sc de 5.6h [Ahmad
et al., 2006]. La désexcitation du noyau fils **Sc engendre une émission gamma a 78.4
puis 67.9 keV, tandis que celle du **Ca s’accompagne d’'un rayonnement & 1157.0keV.
Dans les deux cas, les rapports de branchement sont proches de 1, ce qui fait que le
méme flux est attendu dans les trois raies.

2.3 L’?Al : tracer Pactivité nucléosynthétique

L’origine de 1’6 Al produit par les étoiles massives est multiple ; plusieurs phases de
combustion hydrostatique comme explosive participent en effet a sa nucléosynthese.
Dans cette section, nous allons passer en revue ces différentes contributions en nous
appuyant sur les travaux récents de Limongi and Chieffi [2006].

La synthese de 1'*°Al s’effectue uniquement via la réaction *Mg(p,v)?°Al, et sa
destruction se fait principalement par décroissance 37 en Mg (avec une demi-vie
dépendant tres fortement de la température), capture neutronique (n,p) et (n,a) et
photodésintégration des que log(T) > 9.3. Au cours de I’évolution stellaire, trois en-
vironnements distincts sont donc propices a une synthese d’26Al en quantité notoire :
la combustion centrale d’H, la combustion en couche du C/Ne et la combustion ex-
plosive du Ne.

La conversion du Mg en 26Al dans le coeur convectif d’H s’effectue, pour les
étoiles massives de métallicité initiale non-nulle, des 'arrivée sur la séquence prin-
cipale. La production d’?°Al dure aussi longtemps que la combustion centrale d’H,
mais la concentration maximale d’?°Al dans le coeur est atteinte trés tot, environ
1 Myr apres commencement de la combustion; au dela, elle décline par suite de la
décroissance 3. La quantité totale d’?°Al produite durant cette phase dépend de la
taille du coeur convectif d’H, et donc de la masse initiale de 1’étoile ainsi que de la
rotation comme nous le verrons plus tard*. Une certaine fraction de ce rendement
peut étre éjectée par suite d'une perte de masse modeste associée a une circulation

4A noter également que la taille du coeur convectif d’H détermine la taille du coeur d’He et
la trajectoire empruntée dans le diagramme HR, dont dépend fortement 1’évolution ultérieure de
I’étoile et par 1a méme sa nucléosynthese.
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méridienne et/ou a des épisodes de dredge-up permettant de remonter les produits de
combustion a la surface; pour les étoiles les plus massives (au dessus de 30-40 M),
la perte de masse est si forte qu’elle ronge ’étoile jusqu'a la zone d’abondance va-
riable en H (créée par la récession du coeur convectif d’H) et méme au dela jusqu’au
coeur d’He. La fraction d’?°Al qui n’est pas éjectée dans les vents stellaires demeure
a l'intérieur de 'étoile et sera éjectée au moment de 'explosion finale, apres avoir
considérablement fondu suite a la décroissance ininterrompu de l'isotope et a sa des-
truction dans le coeur d’He. L'26Al produit durant cette phase est semi-secondaire
car le Mg provient de la métallicité initiale, ce qui introduit une dépendance directe
du rendement de la séquence principale a la métallicité initiale.

Dans les phases avancées de ’évolution de 1’étoile, 1'* Al est produit par la combus-
tion en couche du C et du Ne. La réaction de production est toujours Mg(p,y)?9Al
mais 'origine des combustibles differe : le 2°Mg provient de ’abondance initiale en
CNO via la transformation "N (a,7)"®F(e™)"®O0(«,7)?**Ne(a,n)?**Mg qui intervient du-
rant la combustion centrale d’He ; les protons proviennent quant a eux des réactions
2C(12C,p)?Na et/ou BNa(a,p)*Mg. L'2°Al produit dans ces phases est 14 encore
d’origine semi-secondaire. Les facteurs cruciaux pour la synthese de 1Al dans la
combustion en couche du C/Ne sont la température, qui active la production de
protons et leur capture sur le 2?Mg, ainsi que la convection, qui assure une alimenta-
tion continue en Mg, 2C et 23Na et emporte 1'?0Al fraichement synthétisé vers des
températures plus basses ou sa durée de vie augmente considérablement (la demi-vie
de I'!SAl & température ambiante est d’environ 700000 ans et descend & 0.19 an pour
log(T)=8.4 et & 13h pour log(T)=8.6). L"*°Al ainsi produit n’est éjecté qu’au mo-
ment de la supernova mais est partiellement détruit par le passage de 'onde de choc.

L’essentiel de la production d’?°Al est en réalité d’origine explosive et provient
de la combustion de la couche convective de C lors de I'explosion de supernova. La
réaction de synthese est 1a encore Mg(p,7)?°Al. Le Mg est issu d’une capture neu-
tronique sur le Mg produit lors de la combustion du C/Ne; les neutrons nécessaires
sont produits par (a,n) sur 2>?°Mg, ?!Ne et 2Si tandis qu’ils sont consommés par
(n,7) sur 2°Ne, **Mg et 90. Les protons sont quant & eux formés par réaction (,p)
sur les especes 2°Ne, 22Mg, 27Al et 23Na, en compétition avec le processus (p,y) sur
242526\ g, 2Ne, 27Al et 3°Si. La réaction (p,n) sur 2®Al est également d’importance
a la fois pour la concentration de protons et de neutrons. La dépendance de 1'?6Al &
la métallicité initiale est dans ce cas la assez difficile a déméler : la quasi-totalité des
especes mentionnées ci-dessus peut étre produite par combustion du C pour une com-
position initiale de Population III (métallicité initiale nulle), mais la production de
certains éléments, en particulier ceux comportant un exces de neutrons, dépend sen-
siblement de la température et de la métallicité initiale [Audouze et al., 1986, Arnett,
1996]. Par ailleurs, les rendements explosifs sont fortement liés au profil masse-rayon
au moment de l'explosion car c¢’est ce profil qui détermine les conditions de com-
bustion explosive de chaque couche de matiere. La distribution masse-rayon dépend
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grandement des phases de combustion en couche du C, Ne et O car ces dernieres ralen-
tissent la contraction de I’étoile. Un facteur important dans les rendements explosifs
en 26A] est donc indirectement la convection, qui controle I'intensité et I’étendue de
ces épisodes de combustion en couche.

L'26 Al produit par ces différents canaux et éjecté dans le milieu interstellaire par
les vents stellaires ou les supernovae possede une durée de vie moyenne d’environ 1
million d’années, a 'issue de laquelle il décroit par capture électronique et 3+ en 26Mg
dont la désexcitation génere une émission a 1808.6 keV. Les rendements totaux des
modeles stellaires actuels s’échelonnent de 107° & presque 1073 My pour les étoiles
les plus massives; la grande durée de vie de l'isotope par rapport a l'intervalle ty-
pique entre deux supernovae galactiques (quelques dizaines d’années) lui permet de
s’accumuler et de diffuser largement dans le milieu interstellaire, d’ou I’on attend une
émission gamma étendue. L'?6Al trace donc directement ’activité nucléosynthétique
récente a l’échelle de la Galaxie. Son origine double, vents stellaires et supernovae,
permet de sonder indépendamment la séquence principale et les phases tardives et
explosives. Dans cette tache, I’étude d’un autre isotope, le °Fe, s’avere extrémement
précieuse.

2.4 Le “Fe : révéler les supernovae

La synthese du °Fe s’effectue, comme pour 1'?6Al, & différentes époques de la vie
d’une étoile massive ; toutefois, a la différence de 1'*Al, la production de °°Fe est uni-
quement libérée par I’explosion finale. Comme dans la partie précédente, nous nous
appuierons pour ce qui suit sur les travaux de Limongi and Chieffi [2006].

Le ®Fe est produit via la réaction *Fe(n,y)%Fe. Le *Fe est produit par captures
neutroniques successives sur les différents isotopes du Fe présents dans la métallicité
initiale. Le *°Fe est instable avec une durée de vie de 44j & 'ambiante qui chute a
6j pour T=10°K; de fortes densités de neutrons sont donc nécessaires afin que la
capture neutronique sur le **Fe puisse dominer sa décroissance. En conséquence, le
principal canal de destruction du %°Fe n’est pas sa décroissance S~ mais le processus
(n,y). Par ailleurs, la synthese du ®Fe est limitée & des températures inférieures a
2.10°K car au dela la photodissociation (v,n) et (v,p) du *’Fe et du %Fe devient le
processus dominant.

Chronologiquement, la premiere phase de synthese apparait lors de la combustion
en couche de I’'He; toutefois, seules les étoiles de masse initiale supérieure a 40 My
développent des conditions de température suffisantes a une production substantielle
de ®Fe. Dans ce contexte, les neutrons sont produits par la réaction **Ne(a,n)*Mg,
ol le 22Ne provient de la transformation de I’abondance initiale en CNO. Le ®Fe
ainsi produit est donc d’origine purement secondaire puisque tous les ingrédients in-
tervenant dans sa synthese sont issus de la métallicité initiale.
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La situation de la combustion du C est analogue a celle de 'He en ce qui concerne
la synthese du °Fe. En effet, la combustion centrale ne géneére pas des densités de
neutrons suffisantes, a cause cette fois-ci d’une trop faible concentration de parti-
cules a (issues de 2C(*2C,a)?*°Ne) pour une production efficace de neutrons par
22Ne(a,n)®Mg; en revanche, la combustion en couche du C, dont la température
est plus élevée, s’accompagne d’une production significative de ®Fe. Un facteur cru-
cial ici est, comme pour la production d’?Al dans la combustion en couche du C/Ne,
Iefficacité de convection qui apporte du combustible frais et emporte le ®°Fe a de plus
basses températures et densités de neutrons. La encore, le ®Fe est d’origine purement
secondaire.

Enfin, I'explosion de supernova contribue aussi a la production de °°Fe par combus-
tion explosive de la couche convective de C, comme pour la synthése explosive de 1'?6Al
mais dans une bien moindre proportion. Les processus impliqués dans la production
de neutrons sont ceux évoqués dans la section précédente pour la synthese explo-
sive d’?6Al. Par ailleurs, les rendements de cet épisode de nucléosynthese dépendent,
comme 1> Al d’origine explosive, de la relation masse-rayon de ’étoile au moment de
I'effondrement.

L’éjection du ®°Fe dans le milieu interstellaire n’intervient que lors de 1’explosion
de supernova car la perte de masse ne descend pas jusqu’a la couche convective d’He.
La durée de vie moyenne du °Fe est d’environ 2 millions d’années et sa décroissance
s’effectue via la chaine :

5.2 yrs
6OCO 22 Y18,

%ONi (2.4)
La désexcitation du noyau fils ®*Co engendre une émission gamma a 58.6 keV?, tandis
que celle du ®Ni s’accompagne d'un rayonnement & 1173.2 puis 1332.5keV (les rap-
ports de branchement de cette chaine de décroissance sont tous supérieurs a 99 %).
Les rendements typiques sont de I'ordre de 1075-107° M, pour la plupart des modeles
mais peuvent monter jusqu’a 1073 My pour les étoiles les plus massives. L’étude du
60Fe présente un intérét en soi car elle permet d’éprouver notre compréhension de
la nucléosynthese des stades avancés d’une étoile massive ; son potentiel est toutefois
bien plus grand dans le cadre d'une étude conjointe avec 1’6 Al. En effet, le fait que les
étoiles massives ne libérent de *°Fe que par leurs explosions peut aider & contraindre
la contribution relative des vents stellaires et des supernovae a la production d’26Al.
Le processus & l'origine de l'injection d’?°Al dans le milieu interstellaire, perte de
masse et/ou explosion, est discuté depuis plusieurs décennies; cette thématique re-
joint en fait les efforts continus visant a comprendre la structure et I’évolution des
étoiles massives, de la séquence principale jusqu’a la supernova.

SCette raie sera inaccessible &8 INTEGRAL/SPI car noyée dans un énorme complexe de raies de
bruit de fond d’origine instrumentale.
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Chapitre 3

Traitement des données
INTEGRAL/SPI

Ce travail de these repose essentiellement sur des observations réalisées par le
spectrometre gamma SPI embarqué sur le satellite INTEGRAL. L’instrument est
en lui-méme assez complexe et le traitement des données recueillies constitue un
processus particulierement long et exigeant qu’il est important de comprendre pour
appréhender correctement les résultats produits, leur significativité et leurs limites.
Je vais donc détailler dans ce chapitre les méthodes employées pour extraire les si-
gnaux de raies gamma qui nous intéressent et je tacherai de mettre l'accent sur les
limitations et les incertitudes afférentes au type d’analyse employé.

3.1 Présentation de I'instrument

3.1.1 La caméra de SPI

Avant d’aborder le traitement des données, il convient de présenter les données
elles-mémes. Je ne vais pas ici me livrer a une description complete du spectrometre
SPI, je me limiterai a ce qui est utile pour la compréhension de ce qui suit. Pour
des informations plus détaillées sur I'instrument, je renvoie le lecteur aux articles de
Vedrenne et al. [2003] et Roques et al. [2003] et aux travaux de theése de Lonjou [2005]
et Paul [2002].

Commencons par le principe de détection des photons gamma. Le plan de détection
de SPI se compose de 19 détecteurs a semi-conducteur de type n, en Germanium
ultra-pur. Chaque détecteur est une jonction polarisée sous une tension inverse de
l'ordre de 4000V afin d’étendre la zone de déplétion (la zone active du détecteur) a
I'ensemble du volume. Au repos, le détecteur n’est parcouru par aucun courant (ou
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Fic. 3.1 — Sections efficaces des différents processus d’interaction rayonnement-
matiere en fonction de I’énergie des photons incidents pour le Germanium.

par un tres faible courant de fuite). Lorsqu’un photon gamma pénetre dans la masse
du détecteur, il va interagir avec la matiere selon trois mécanismes possibles : effet
photoélectrique, effet Compton et création de paires. La section efficace de chaque
mode d’interaction dépend de ’énergie du photon incident, comme le montre la Fig.
3.1, et on constate qu'aux énergies de l'ordre du MeV (celles qui nous intéresseront
par la suite) le processus dominant est 'effet Compton. Quelque soit le processus
emprunté, l'interaction du photon gamma avec la matiere se traduit par la création
de porteurs de charges : électrons chargés négativement arrachés a la bande de va-
lence du Germanium (ou produits par création de paire) mais aussi trous chargés
positivement laissés dans la bande de valence. A titre d’exemple : I’énergie nécessaire
a la création d'une paire électron-trou dans le Ge est d’environ 3eV, ce qui signifie
qu'un photon gamma incident de 1 MeV, s’il est intégralement absorbé, va entrainer
la libération d’environ 3.10° porteurs de charge de chaque type. Sous la haute tension
qui regne dans le corps du détecteur, les électrons et les trous vont étre rapidement
collectés par I’anode et la cathode respectivement, donnant ainsi lieu a une impul-
sion électronique dans le circuit du détecteur. Apres amplification et mise en forme
gaussienne de cette impulsion par 1’électronique analogique de bord, le signal obtenu
est associé par son amplitude a une valeur codée sur 14 bits définie sur une des deux
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Chapitre 3. Traitement des données INTEGRAL/SPI

gammes d’énergie de I'instrument : la gamme basse de 0 a 2MeV, et la gamme haute
de 2 a 8 MeV. Chaque gamme est donc divisée en 16384 canaux instrumentaux d’une
largeur d’environ 0.12keV pour la gamme basse et 0.37 keV pour la gamme haute.

L’utilisation du Germanium est motivée par I’excellente résolution spectrale qu’il
permet. La résolution spectrale est en fait liée au nombre de porteurs de charge libérés
a chaque interaction (et au bruit de ’électronique comme nous le verrons plus loin).
D’apres ce qui précede, il est évident que le principe de la spectrométrie réalisée par
SPI est que plus le photon incident est énergétique, plus le nombre de porteurs de
charge libérés est grand. Supposons qu'un photon d’énergie E, libere N porteurs de
charge en moyenne. Sous I’hypothese que la chaine de mesure est linéaire, ce qui n’est
pas loin d’étre le cas, nous avons donc £, = K.N, ou K est un facteur de proportion-
nalité. La variance typique du nombre de porteurs libérés est de N dans le cadre de
ce processus poissonien. Pour un grand nombre d’interactions de photons d’énergie
E,, la distribution du nombre de porteurs libérés est proche d’une distribution gaus-
sienne (car N est largement supérieur a 20). La largeur typique de cette distribution
gaussienne est prise comme étant sa largeur a mi-hauteur et vaut 20v21n2 ~ 2.350,
ol o est écart-type de la gaussienne, soit ici v/N. En énergie, cette largeur vaut
donc 2.35K+/N. La résolution spectrale est ainsi :

R KN VN
"~ 9235KVN 235

(3.1)

La résolution spectrale ne dépend a priori que du nombre de porteurs de charge
libérés, et est d’autant meilleure que ce nombre est grand!; le faible gap du Ge, qui
est d’environ 0.7 eV, promet ainsi d’excellentes performances spectrométriques. Tou-
tefois, l'effet ci-dessus est dominé, en particulier a basse énergie, par les fluctuations
du bruit électronique lié aux courants de fuite; la résolution spectrale obtenue est
alors une fonction linéaire de I’énergie (voir Paul [2002]).

Nous verrons dans la section suivante que la caméra de SPI est exposée a un fort
flux de particules de haute énergie, essentiellement des neutrons secondaires. L’impact
de ces neutrons sur les détecteurs génere des défauts dans le cristal de Germanium,
d’étendue plus ou moins grande selon I’énergie déposée. Ces anomalies modifient loca-
lement la structure des niveaux d’énergie du semi-conducteur et constituent des sites
de piégeage des porteurs de charges. La conséquence de cette dégradation progressive
des cristaux de Germanium est que le nombre de porteurs de charge collectés diminue
pour une interaction donnée et la réponse impulsionnelle des détecteurs s’en trouve
déformée : gaussienne dans le cas idéal ou peu dégradé, elle s’affaisse vers les basses
énergies avec la dégradation (voir Fig. 3.2). Ce sont les trous qui sont le plus suscep-
tibles d’étre piégés. Dans un détecteur de type n, comme c’est le cas pour SPI, les

'En toute rigueur, il faut intégrer a I'équation 3.1 le facteur de Fano, qui traduit le fait que la
libération des porteurs de charges n’est pas un processus strictement poissonien.
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Fi1G. 3.2 — Effet de la dégradation des cristaux de Germanium sur la réponse spectrale.

trous migrent vers 'extérieur du détecteur tandis que les électrons sont collectés par
I’anode centrale. Comme les photons déposent I'essentiel de leur énergie a la surface
du détecteur, les trous doivent parcourir une distance plus faible que les électrons au
moment de la collection des charges. De cette maniere, les risques de piégeage sont
réduits. Plus le photon incident est énergétique, plus l'interaction sera profonde et
plus la distance a parcourir pour les trous sera grande. L’effet de la dégradation est
donc d’autant plus marqué que I'énergie du photon incident est élevée.

D’autre part, nous avons vu qu’a basse énergie c’est le bruit électronique qui do-
mine la résolution spectrale ; le nombre exact de charges collectées joue donc un role
mineur et le piégeage des trous a ainsi un impact réduit. Afin de limiter la dégradation,
une procédure de recuit des détecteurs (annealing en anglais) a été prévue. Toutes
les 60 révolutions environ (1 révolution= 3 jours), les détecteurs sont portés a une
température de 100°C. L’agitation thermique permet de restructurer le cristal et ainsi
de restaurer la résolution spectrale de I'instrument.

Chaque interaction d’une particule chargée ou d'un photon avec un détecteur est
appelée événement. Il existe différents types d’événements, selon le type d’interaction
qui a eu lieu : événements simples, événements multiples et événements saturants :

— Evénements simples (SE) : l'interaction rayonnement-matiere reste confinée a

un seul détecteur, auquel cas la particule incidente dépose tout ou partie de son
énergie dans ce seul détecteur. C’est notamment le cas lorsque 'interaction se
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fait par effet photoélectrique, pour les énergies incidentes inférieures a environ
200 keV.

— Evénements multiples (ME) : 'interaction rayonnement-matiére se propage sur
plusieurs détecteurs adjacents, par diffusion Compton ou création de paires par
exemple. Dans ce cas, une méme particule incidente entraine une libération
de porteurs de charges dans plusieurs détecteurs voisins. Un événement est
étiquetté ME si plusieurs détecteurs ont été sollicités a l'intérieur d’'une méme
fenétre temporelle de coincidence. Le groupe de détecteurs impliqués est alors
considéré comme un seul pseudo-détecteur.

— Evénements saturants (GEDSAT) : Si 'énergie déposée dans un seul détecteur
est supérieure a 8 MeV, I'impulsion correspondante se trouve en dehors de la
gamme d’entrée du convertisseur analogique-numérique et I’événement est dit
saturant.

Bien entendu, la fraction d’événements multiples augmente avec 1’énergie des par-
ticules incidentes. Dans le cadre de ce travail, nous avons considéré les événements
simples (SE) et doubles (ME2), c’est & dire les événements impliquant un ou deux
détecteurs respectivement (la probabilité que I'interaction des v avec la caméra im-
plique 3 détecteurs ou plus étant faible, la prise en compte des autres types d’événe-
ments n’ajoute rien a la sensibilité de I'instrument). Les événements saturants ont
quant a eux été utilisés pour la modélisation du bruit de fond.

Si chaque événement correspond a la détection d’'un photon ou d’'une particule,
tous ne permettent pas de déterminer leur énergie incidente. En effet, il est fréquent
que le photon ne dépose qu’'une partie de son énergie dans le détecteur ou pseudo-
détecteur. Pour les photons de basses énergies interagissant par effet photoélectrique,
le probleme ne se pose pas. En revanche, un photon subissant une diffusion Compton
peut fort bien s’échapper du détecteur apres une ou plusieurs collisions et ne laisser
derriere lui qu’'une partie de son énergie initiale. De méme, dans le cas d’une création
de paire par un photon incident, ’annihilation du positron créé avec un électron du
milieu engendre 2 photons a 511keV qui peuvent s’échapper ou ne déposer que par-
tiellement leur énergie.

La réponse en énergie d'un détecteur donné est illustrée par la Fig. 3.3. Le conti-
nuum Compton traduit le fait que, en une seule collision, le photon incident peut
perdre une quantité d’énergie qui peut varier de zéro pour une collision rasante, a
une valeur maximale notée ”front Compton” pour le cas d’une collision frontale.
Les pics d’échappement simple et double correspondent au scenario évoqué plus haut
dans lequel un ou les deux photons a 511 keV issus de ’annihilation du positron d’une
paire créée s’échappent du détecteur. Le pic de pleine énergie (photopeak en anglais)
est bien entendu le cas qui nous intéresse le plus puisqu’il permet de déterminer
I’énergie incidente des photons. Au contraire, toutes les autres structures créées par
les dépositions partielles d’énergie constituent un bruit pour la détection des photons
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Fi1G. 3.3 — Réponse spectrale d’'un détecteur gamma. A gauche pour les photons
incidents d’énergie inférieure a 1022keV. A droite pour les photons incidents d’énergie
supérieure a 1022keV.

de plus basse énergie. Cependant, cette description vaut pour un détecteur isolé ; dans
le cas de SPI, la majorité des événements impliquant 1’échappement d’un photon sont
rejetés par le blindage actif (Anti-Coincidence Shield).

Il faut noter, au sujet de la caméra de SPI, que les détecteurs 2 et 17 ont brutale-
ment cessé de fonctionner apres les révolutions 142 et 210 respectivement. Cette perte
de deux détecteurs a pour conséquence directe une diminution de la surface efficace,
mais entraine également une augmentation du bruit de fond dans les détecteurs adja-
cents : en effet, les interactions multiples impliquant un détecteur mort ne peuvent étre
reconstruites et sont enregistrées par les détecteurs adjacents comme des événements
simples dont 1’énergie, comme nous 1’avons vu, peut prendre un continuum de valeurs
pour chaque énergie incidente.

3.1.2 Le masque codé

Le rayonnement gamma est tellement énergétique qu’il ne se laisse pas aisément
dévier. Au lieu de cela, il pénetre profondément dans les matériaux et se voit sérieuse-
ment altéré sinon totalement anéanti par les trois interactions évoquées précédemment.
La focalisation du rayonnement gamma telle qu’elle est pratiquée pour le visible ou
I'infra-rouge est donc impossible. La longueur d’onde du rayonnement gamma est
bien trop petite pour que ses propriétés ondulatoires puissent aisément étre exploitées
(mais les temps changent, voir plus loin...). L’imagerie gamma ”traditionnelle” s’est
donc jusqu’ici appuyée sur les deux autres aspects de la lumiere : ’aspect géométrique
et corpusculaire.

La premiere famille d’instruments, historiquement, se compose de télescopes dits
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Fic. 3.4 — Différentes configurations de systemes d’imagerie gamma a modulation
d’ouverture (d’apres Skinner [2004]).

a modulation d’ouverture, tels ceux représentés en Fig. 3.4. Le principe est le suivant
simple : le plan de détection est placé au fond d’une enceinte collimatrice et I’émission
d’origine céleste est modulée soit par un motif fixe ou mobile en entrée du télescope,
soit par alternance de la direction d’observation. De cette maniere, le flux enregistré
par le ou les détecteur(s) varie dans le plan de détection et/ou dans le temps, et la
distribution d’intensité sur le ciel peut étre reconstruite a partir de ces variations
corrélées a 'attitude du satellite et au motif en entrée du télescope.

Un deuxieme type d’instrument est le télescope Compton, dont le principe est
schématisé en Fig. 3.5. Comme son nom l'indique, ce télescope est basé sur 1'ef-
fet Compton. Il comporte en entrée un premier plan de détection D1 constitué d'un
matériau léger, suivi en dessous, a une certaine distance, d’'un autre plan de détection
D2 plus efficace. Idéalement, lorsqu’un photon penetre dans le télescope, il subit une
diffusion Compton en un certain point (x1,y1) de D1 et est ensuite absorbé a la po-
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F1G. 3.5 — Principe de fonctionnement d’'un télescope Compton.

sition (x2,y2) de D2. La connaissance des positions d’interaction (x1,y1) et (x2,y2)
et des énergies déposées dans chaque plan permet, grace aux lois de conservation de
la quantité de mouvement et de I’énergie, de restreindre la direction d’incidence a un
cone de demi-ouverture I'angle de déviation du photon. L’observation de plusieurs
photons de la méme source permet alors de lever cette ambiguité sur I’angle azimu-
tal. Ce dispositif a été mis en oeuvre avec succes sur I'instrument COMPTEL de la
mission américaine CGRO [Schoenfelder et al., 1993].

La décennie a venir pourrait bien voir ’avénement d’'un nouveau genre de télescope
gamma : la lentille gamma. Le systéme repose sur la diffraction de Bragg des rayons
gamma par des cristaux de cuivre, d’or, d’argent, de germanium ou de silicium, ce qui
permet de focaliser le rayonnement incident. L’avantage considérable d’un tel dispo-
sitif est qu’il augmente le flux céleste recu par le détecteur, d’ott un meilleur rapport
signal /bruit puisque le bruit de fond ne dépend, pour une configuration donnée, que
du volume du détecteur (nous reviendrons sur ce point crucial du bruit de fond par
la suite). Les faibles déviations infligées au rayonnement incident impliquent de tres
longues distances focales et un tel projet nécessite donc un bras télescopique ou un vol
en formation ou la lentille et le plan de détection occupent deux satellites distincts.
Le principe de la lentille gamma a été démontré grace au vol ballon du prototype
CLAIRE, et le projet est actuellement porté sous le nom de GRI (Gamma-Ray Ima-
ger) et de DUAL.

Le spectrometre SPI appartient a la premiere classe d’instruments : les télescopes
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F1G. 3.6 — Motif du masque codé de SPI (éléments opaques en noir).

a modulation d’ouverture. Il comporte en entrée un masque codé, c’est a dire une
mosaique d’éléments transparents (des trous, en négligeant le support mécanique du
masque) et opaques (des pavés de Tungstene de 3 cm d’épaisseur) dont le motif exact
est représenté en Fig. 3.6. L’'imagerie par masque codé repose sur le principe de la
camera obscura (pinhole camera en anglais) qui réalise I'image d’un objet donné grace
& un petit trou en entrée du systeme optique (voir Fig . 3.7). Ce dispositif offre une
bonne résolution angulaire mais présente une ouverture trop faible pour étre appli-
cable en I’état a 'imagerie des faibles flux gamma. Pour pallier cette limitation, il
suffit d’augmenter le nombre de trous en entrée de I'appareil ce qui forme alors un
masque codé. La résolution angulaire d’un seul trou de petite taille est ainsi conservée
et le rapport signal-sur-bruit est considérablement amélioré. En contrepartie, le plan
de détection enregistre une superposition de plusieurs images décalées (autant que de
trous en entrée) du méme objet source. Dans le cas d'un plan de détection pixellisé,
un méme détecteur enregistre en une seule exposition des d’informations provenant
de différentes directions dans le ciel. L’image est ainsi codée, ou multiplexée, dans le
plan de détection et une méthode de reconstruction est alors nécessaire.
Formellement, le probleme s’écrit :

P=(0®M)+B (3.2)

Ou I'image P enregistrée par le plan de détection résulte de la convolution circulaire
de 'objet céleste O par le motif du masque M, augmentée du bruit instrumental non
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F1G. 3.7 — Principe de la camera obscura.

codé B dans les détecteurs. Pour retrouver l'objet O a partir de P, il faut disposer
d’'une matrice de décodage G telle que :

1. Le produit M ® G, qui n’est autre que la PSF de I'instrument, soit une fonction
0. En d’autres termes la fonction de transfert M est inversible et la matrice G
permet de reconstruire l'objet de maniere exacte en ’absence de bruit.

2. La somme ) g7; des éléments au carré de G doit étre minimale afin de mini-
2
miser la variance du bruit reconstruit B @ G.

Intuitivement, on se doute que le choix du motif d’entrée est un élément crucial de
la reconstruction en ce qu’il va favoriser la construction de la matrice de décodage.
En particulier, les motifs de type URA (Uniformely Redundant Array) permettent
théoriquement I'obtention d’une PSF idéale [Fenimore and Cannon, 1978]. Dans le
cas de SPI, le masque est un URA de type hexagonal, mais la matrice de transfert
est extrémement complexe et non-inversible ; la reconstruction de I'objet doit donc
étre réalisée de maniere alternative.

Le plus gros défaut de SPI est sans nul doute son faible nombre de détecteurs. Le
champ de vue total de I'instrument est d’environ 25° x 25° et sa résolution angulaire
est d’environ 2.5°. Si l'on fait abstraction pour le moment du bruit de fond instru-
mental, un unique pointage nous fournit un jeu de 19 équations (une par détecteur)
comportant 100 inconnues (les 100 pixels du ciel) ! I1 est donc impossible de recons-
truire un objet ou une région du ciel a partir d’un seul pointage. Il faut augmenter
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le nombre d’équations a notre disposition en réalisant d’autres pointages.

L’observation d’une cible donnée avec SPI se fait suivant une stratégie d’obser-
vation (dithering en anglais) qui consiste a réaliser plusieurs pointages légérement
décalés les uns des autres autour de la cible, selon un schéma optimisant la recons-
truction. Le probleme ainsi obtenu est toutefois mal conditionné, ce qui signifie que
I'information contenue dans les données n’est pas suffisante pour permettre une in-
version stable par une méthode de type SVD (Décomposition en Valeurs Singulieres).
D’autre part, si 'on revient au cas réel ou les détecteurs sont tous affectés par un fort
bruit instrumental, le probleme devient insoluble puisqu’il faut ajouter 19 inconnues
(le niveau de bruit dans chaque détecteur) a chaque pointage.

L’inversion des observations SPI requiert donc en premier lieu I'introduction d'une
information a priori sur le bruit de fond afin de réduire le nombre d’inconnues dans le
systeme. Cet a priori peut porter par exemple sur la répartition spatiale du bruit dans
le plan de détection ou sur sa variabilité temporelle (voir plus loin). Grace a cette in-
formation sur le bruit de fond, il devient possible de mettre en évidence les événements
d’origine céleste comptabilisés par les différents détecteurs. La reconstruction de la
source est alors effectuée par un processus itératif d’ajustement qui associe a chaque
pixel du ciel un flux de maniere a ce que la convolution du profil céleste d’émission
par le masque codé reproduise au mieux les exces enregistrés lors des différents poin-
tages. Les outils de reconstruction d’image les plus classiques comme 'algorithme de
Richardson-Lucy ou la méthode du Maximum d’entropie reposent tous plus ou moins
sur ce principe. Une autre possibilité, qui sera largement exploitée dans le cadre de
ce travail de these, est d’utiliser un a priori sur la distribution céleste d’intensité et
d’ajuster ce modele céleste aux données. Dans ce cas le profil de la source est figé
et seul le niveau global de 1’émission est ajusté. Nous reviendrons sur cette approche
plus loin.

3.1.3 Le format des données

Les données de SPI sont fournies pré-traitées par FINTEGRAL Science Data
Center (ISDC). Il s’agit alors de "listes” des événements enregistrés a l'intérieur de
chaque pointage? ; chaque interaction est principalement caractérisée par une date, un
détecteur et le numéro d’un des 2 x 16384 canaux instrumentaux. Les caractéristiques
de chaque pointage (attitude du satellite, dates de début et fin,...) sont également
fournies, ainsi que la durée du temps mort dans chaque détecteur et pour chaque
pointage.

Les données sont alors mises sous forme d’histogrammes par canal instrumental,
et le préalable a leur exploitation scientifique est la calibration en énergie, c’est a dire
I’association d’une énergie a chaque canal. Par la suite, nous nous intéresserons a la

2En toute rigueur, les pointages sont découpés en Science Windows (SCWs).
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seule gamme basse (0-2MeV) car c’est dans cette plage que se situent la totalité des
raies considérées dans cette these. La réponse de la chaine de mesure pour la gamme
basse a été étudiée au sol avant le lancement A’INTEGRAL. Une légeére non-linéarité
a été constatée et traduite sous la forme de 1’équation suivante :

E(c) = % 4 a1+ age + asc? (3.3)
c

ou ¢ est le numéro de canal. A chaque orbite et pour chaque détecteur, la position
en numéro de canal de 6 raies de bruit de fond connues et identifiées est déterminée
par ajustement de gaussiennes au spectre sommé sur 'orbite (rappel : 1 orbite= 3
jours). L’équation 3.3 est alors ajustée aux 6 points obtenus et permet d’attribuer
une énergie a chaque canal sur ’ensemble de la gamme.

L’analyse d'un objet ou d’une région précise du ciel débute par la construction
d’un groupe d’observations (OG), c’est a dire d’un ensemble de fichiers réunissant
toutes les observations disponibles de 'objet ou de la région dans la gamme d’énergie
qui nous intéresse et pour un certain type d’événements, simples ou doubles ici. Cet
OG subit ensuite un filtrage afin d’exclure les pointages inexploitables comme :

— Les pointages pendant lesquels I'instrument n’a pas fonctionné de maniere no-

minale, par exemple lors des phases de test ou d’annealing.

— Les pointages affectés par le passage dans les ceintures de radiation, en début

ou fin de révolution.

— Les pointages réalisés au moment d’une forte activité ou éruption solaire.
Dans les deux derniers cas, le bruit de fond instrumental subit une véritable envolée
et le signal céleste est completement écrasé (voir section suivante).

A Tissue de cette préparation, les données sont prétes a étre analysées. Elles se
présentent sous une forme tridimensionnelle, avec une dimension temporelle (les poin-
tages de ’OG), spatiale (les différents détecteurs et/ou pseudo-détecteurs) et spectrale
(les bins en énergie), chaque cellule de cet espace contenant un nombre d’événements
enregistrés. Ces événements peuvent étre d’origine instrumentale autant que céleste
et nous allons a présent voir comment la séparation de ces deux composantes est
effectuée.

3.2 Le bruit de fond instrumental

3.2.1 Origines physiques du bruit de fond

L’observatoire spatial INTEGRAL se trouve exposé a un bombardement inces-
sant de particules ultra-énergétiques, essentiellement des protons, provenant soit du
rayonnement cosmique soit du Soleil. La collision inélastique de ces particules dites
primaires avec les atomes des matériaux constituant la structure du satellite pro-
duit des particules secondaires comme p,n, 7°, 7+, 7, ... Les protons et neutrons
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secondaires peuvent alors interagir avec d’autres noyaux et provoquer leur excitation
ou leur activation. La décroissance et/ou désexcitation qui s’ensuit s’accompagne de
I’émission de particules 3 et/ou de photons 7 susceptibles de déposer tout ou partie
de leur énergie dans les détecteurs en Germanium [Jean et al., 2003]. En particu-
lier, 'activation du Germanium par des neutrons secondaires donne lieu a I’émission
de 3 a l'intérieur des détecteurs, et I'énergie que déposent ces particules forme un
continuum qui constitue ’essentiel du bruit de fond entre 200 keV et 1 MeV. Les pho-
tons gamma de désexcitation nucléaire produisent des raies dans le spectre de bruit
de fond s’ils sont intégralement absorbés, ou contribuent au continuum si le dépot
d’énergie n’est que partiel. Les particules secondaires ultra-énergétiques tels les pions
neutres ou chargés peuvent initier des cascades électromagnétiques de e™, et et
qui alimentent la composante continue du bruit de fond et les raies d’annihilation
électron-positron a 511 et 1022 keV.

Les différentes sources de bruit de fond n’émettent pas selon les mémes échelles
de temps. Les cascades électromagnétiques des pions ou la désexcitation d’un noyau
excité par collision se produisent quasi-immédiatement apres impact d’une particule
primaire, et constituent des événements dits prompts. Le qualificatif prompt étant
dans notre cas relativement extensible puisque la durée typique d’intégration pendant
un pointage est de 'ordre de la demi-heure. En revanche, I'activation de certains iso-
topes ou isomeres de durée de vie grande devant la durée typique d'un pointage
constitue une composante retardée de bruit de fond. Par exemple, I'activation a un
instant ¢ du ®°Co par une particule secondaire ne se traduira par une contribution au
bruit de fond qu’a une date moyenne t + 5 yrs (demi-vie du %°Co). Le bruit de fond
a un instant donné dépend donc de I'historique de I'activation.

Afin de rendre la dynamique du bruit de fond encore plus complexe, le flux de
particules primaires varie sur toutes les échelles de temps possibles. L’évolution de
I'environnement spatial I’ INTEGRAL est mesurée par 'IREM (INTEGRAL Radia-
tion Environment Monitor) mais est également réfléchie par le taux d’événements
saturants dans les détecteurs, appelé GEDSAT, sur lequel nous nous appuierons
fréquemment par la suite. A long-terme, le flux de primaires augmente a cause de
I’activité solaire déclinante, qui entraine une modulation réduite du rayonnement
cosmique par I’héliosphere. A chaque orbite, le satellite traverse les ceintures de ra-
diations de la Terre, principalement la ceinture externe d’électrons mais également
une partie de la ceinture de protons, et le flux de particules primaires augmente de
plusieurs ordres de grandeur. En dehors des ceintures de radiations, le satellite passe
90% de son orbite dans un environnement relativement stable, dominé par le flux
de rayons cosmiques. Les variations a court et moyen terme, hors passage dans les
ceintures, sont tout de méme de 5 & 10%, ce qui est largement suffisant pour noyer
les faibles flux gamma nucléaires attendus dans les fluctuations temporelles du bruit
de fond. Enfin, le satellite essuie de temps a autre des éruptions solaires d’intensité
variables dont l'effet est double : elles augmentent le bruit de fond instrumental ins-
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Fi1G. 3.8 — Spectre du bruit de fond instrumental de SPI.

tantanément mais également pendant plusieurs jours voire semaines apres (a cause
de l'activation massive d’isotopes & moyenne et longue durée de vie) ; dans le méme
temps, I'environnement spatial se trouve "nettoyé” par ’explosion et le flux de par-
ticules primaires diminue sensiblement.

Enfin, il faut noter une autre contribution au bruit de fond instrumental de SPI :
la radioactivité "naturelle” due a la présence d’isotopes a longue durée de vie (de
l'ordre de 10 ans) dans les matériaux constituants l'instrument et le satellite. La
décroissance d’especes comme le 2'Pb, le 2MBi ou le 2?®Ac générent dans le spectre
de bruit de fond des raies d’intensité constante qui peuvent étre utilisées pour sur-
veiller 'efficacité de détection [Lonjou, 2005].

3.2.2 Modélisation du bruit de fond

Le spectre de bruit de fond de SPI se présente comme un continuum globalement
décroissant hérissé de raies de désexcitation atomique et nucléaire (voir Fig. 3.8)
et la quasi-totalité des raies gamma nucléaires d’intérét astrophysique sont d’emblée
présentes dans le bruit de fond. Un exemple chiffré va maintenant permettre de mieux
se représenter le défi que constitue ’astronomie gamma nucléaire. Nous parlerons plus
tard de la raie gamma & 1173keV du ®“Fe, qui est produit (entre autres) par les ex-
plosions de supernova. Cette raie existe dans le spectre de bruit de fond a un niveau
correspondant & environ 1072 ctsecm ™2 s™! (taux de comptage total divisé par la sur-
face du plan de détection). L’intensité typique des signaux gamma nucléaires d’origine
céleste est de I'ordre de 107° phem™2s7!, soit un flux attendu inférieur d’un facteur
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au moins 100 au flux de bruit de fond (il faut tenir compte en plus de 1’absorption
du masque et de son support et de Uefficacité de détection).

Si le niveau de bruit était constant, la détection des raies gamma nucléaires ne
serait qu’affaire de patience. De tres longues expositions, de I'ordre du million de se-
condes (Ms), seraient nécessaires afin que le signal céleste accumulé s’éléeve au-dessus
des fluctuations statistiques du bruit de fond a un niveau de confiance suffisant.
Mais comme nous l'avons vu plus haut, I’évolution temporelle du flux de particules
primaires auquel INTEGRAL est exposé est régie par divers cycles, tendances et
phénomenes aléatoires. Le bruit de fond de SPI reflete cette variabilité et s’enri-
chit en outre d’'une composante retardée générant des raies gamma et des particules
0 a des énergies et selon des échelles temporelles diverses. La mise en évidence de
I’émission de raies gamma requiert donc non seulement une exposition massive mais
aussi une prédiction extrémement fine du bruit de fond instrumental, a une précision
inférieure a 1%. Tout le probleme réside dans ces exigences contradictoires d’obser-
vations longue durée et de modélisation fine d’'un bruit de fond qui n’est stable qu’a
tres court terme.

Habituellement, le bruit de fond, dans un instrument a masque codé, est géré par
I'intermédiaire de detector patterns. Les taux de comptage relatifs des événements
de bruit de fond dans les différents détecteurs sont déterminés pour chaque énergie a
partir d’observations de champs vides. En effet, la contribution relative des différentes
sources de bruit de fond au flux enregistré par un détecteur donné dépend a priori
de la position du détecteur dans la distribution spatiale de matiere que constitue
le satellite ; tous les détecteurs n’enregistrent donc pas le méme bruit de fond, que
ce soit quantitativement comme qualitativement, et les detector patterns traduisent
cette variabilité spatiale. Pour une observation donnée a une énergie donnée, le de-
tector pattern est ajusté et les événements excédentaires par rapport a ce dernier,
qui sont a priori d’origine céleste, peuvent étre associés a une source soit par recons-
truction d’image soit par ajustement d’un modele céleste. Pour des sources de faible
intensité, ce qui est notre cas, cette méthode requiert un ajustement fréquent des
detector patterns, typiquement pour chaque pointage puisque la variabilité du bruit
de fond entre pointages successifs est de 'ordre des flux que nous recherchons. Par
ailleurs, les detector patterns subissent une dérive long-terme par rapport aux taux
de comptage réellement enregistrés et doivent étre réévalués de temps a autre (si cela
est possible, c’est a dire si des observations de champs vides proches dans le temps
sont disponibles). Avec un tel nombre de degrés de liberté sur le bruit instrumental,
la sensibilité de I'instrument ne permet pas la détection des faibles signaux de raies
gamma nucléaires. Il faut donc une méthode alternative, impliquant moins de pa-
rametres d’ajustement pour augmenter la sensibilité. Pour ce faire, il faut anticiper
les variations temporelles du bruit de fond.

La variabilité du bruit de fond est difficilement prévisible a priori et requiert plutot
une approche empirique, basée sur une mesure in-situ de l'activité spatiale autour
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Fi1G. 3.9 — Evolution temporelle du taux de comptage dans la bande 1806-1812 keV
(en haut) et du GEDSAT (en bas) ; une forte corrélation est apparente.

du satellite. Dans cette optique, toutes sortes de taux de comptage mesurés a bord
d’INTEGRAL ont été confrontés au bruit de fond de SPI, et le taux d’événements
saturants dans les détecteurs, ou GEDSAT, est apparu comme le meilleur traceur
disponible, surtout pour les courtes échelles temporelles c’est a dire la composante
"prompte” du bruit de fond (voir Fig. 3.9). A moyen et long terme, en revanche,
I’évolution réelle du bruit de fond affiche une certaine déviation par rapport a la ten-
dance suivie par le GEDSAT, une deviation faible dans I’absolu, mais rédhibitoire
pour nous étant donné la précision requise. Cette dérive n’est pas vraiment surpre-
nante dans la mesure ou le GEDSAT trace 'activité spatiale instantanée et donc
la composante prompte du bruit de fond. L’évolution sur de plus longues échelles
de temps inclut, entre autres, une contribution retardée dont le GEDSAT ne sau-
rait rendre compte directement. Nous allons voir a présent quelle forme prennent les
modeles de bruit de fond dans la pratique.

Le format d’un modele de bruit de fond est identique a celui des données : il s’agit
d’une structure tridimensionnelle qui donne pour chaque triplet pointage, détecteur
ou pseudo-détecteur et bin en énergie le nombre de coups présumément dus au bruit
de fond. Nous avons vu précédemment que pour extraire le maximum de signal, il
nous faut restituer la variabilité temporelle du bruit de fond. Pour ce faire, nous uti-
lisons des modeles de variabilité de diverses sortes, empiriques ou semi-empiriques, et

38



Chapitre 3. Traitement des données INTEGRAL/SPI

nous considérons que le bruit de fond est proportionnel a ces modeles appelés tem-
plates.
La forme la plus générale d’un modele est la suivante :

BGM,,4. = TPL, 4 x TIME, 4 (3.4)

La variable BGM, 4. correspond au nombre de coups dans le modele de bruit de
fond pour chaque pointage p, détecteur d et bin en énergie e. Le bruit dans chaque
détecteur suit la variabilité temporelle donnée pour chaque détecteur d par le template
TPL, 4. Ce dernier est un taux d’événements et doit donc étre multiplié par le temps
effectif d’exposition du détecteur TTM E, 4*. Le modele le plus simple, en considérant
tout ce qui précede, est de la forme :

BGM, 4. = GEDSAT, , x TIME, 4 (3.5)

Il s’agit d’un modele ou le bruit de fond est directement proportionnel au GEDSAT.
La valeur typique du GEDSAT est de 200 événements saturants par seconde et par
détecteur ; la variabilité temporelle telle qu’indiquée par le GEDSAT souffre donc peu
des incertitudes statistiques.

Les BGM, 4. ainsi obtenus doivent étre mis a 1’échelle des données. Le niveau
exact du bruit de fond instrumental a une énergie donnée est difficilement prévisible,
sachant que nous recherchons une précision inférieure au % ; la mise a 1’échelle des
modeles de bruit de fond est donc réalisée par une procédure d’ajustement fin aux
données que nous détaillerons par la suite. Par ailleurs, comme nous ’avons déja
souligné, le GEDSAT est un bon traceur a court-terme seulement ce qui fait que le
modele 3.5 n’est, en 1’état, pas assez précis.

Un moyen de pallier la dérive long-terme du modele 3.5 est de le compléter par
des composantes censées rendre compte des diverses tendances moyen et long-terme
possibles. Les plus utilisées sont les suivantes :

— TPL,, = Cq ou Cy est une constante propre a chaque détecteur. Cette com-
posante constante est supposée représenter la radioactivité naturelle présente
dans les matériaux constituant l'instrument, dont le flux peut étre considéré
constant en vertu de la longue durée de vie des isotopes concernés.

~ TPL,, = DATE, — DATE, ou DATE, est la date moyenne du pointage p et
D AT Ej la date de mise sur orbite de la mission. Cette composante de croissance
linéaire reproduit de facon simple l'effet de ’activation constante d’isotopes de
durée de vie moyenne, typiquement de 'ordre de plusieurs années. Les isotopes
radioactifs créés par le flux de particules primaires s’accumulent a bord du
satellite et leur flux de décroissance augmente avec le temps.

3Le temps effectif d’exposition d’un détecteur, ou livetime en anglais, correspond & la durée du
pointage moins les temps morts de lecture des événements enregistrés par le détecteur. En moyenne,
le temps effectif d’exposition est de 85% de la durée du pointage.
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-~ TPL,; = GEDSAT,, ® exp(—t,/T) ou T est la durée de vie moyenne d'un
isotope radioactif donné. Cette composante est censée rendre compte de I'acti-
vation d’isotopes de durée de vie relativement courte, typiquement de plusieurs
mois, a bord du satellite. Il s’agit de la convolution du GEDSAT, qui traduit le
flux instantané de particules primaires et donc le taux d’activation, avec la loi
de décroissance d’un isotope radioactif. Ainsi, les contributions retardées des
isotopes activés sont prises en compte, sous 'hypothese que le GEDSAT trace
correctement le taux d’activation a chaque instant. A ce sujet, il faut savoir
que le GEDSAT est un traceur "incomplet”. En effet, en cas de forte éruption
solaire et a chaque passage dans les ceintures de radiation, nous ne disposons
pas, la plupart du temps, des taux de comptage correspondants. Le niveau d’ac-
tivation réel en ces instants nous est donc totalement inconnu, et nous sommes
dans 'impossibilité d’anticiper les effets retardés de ces épisodes.

Un méme modele de bruit de fond peut donc inclure plusieurs composantes pour tra-
duire la multiplicité des sources de bruit de fond. Il est aussi fréquent de séparer dans
le modele la représentation du continuum et celle des raies d’émission. Dans tous les
cas, la contribution exacte de chaque composante au bruit de fond total est cependant
difficilement prévisible. Nous verrons dans la partie suivante que la pondération des
diverses composantes est obtenue par ajustement fin des modeles aux données.

Les modeles de bruit de fond présentés jusque la traduisent les origines physiques
du bruit de fond, du moins telles que nous les comprenons. Cette approche ” physique”
fournit parfois de bons résultats, mais peut également s’avérer fortement déficiente,
montrant par la que le bruit de fond est plus complexe que ce que nous avons pu en
dire précédemment. Dans ce cas, 'approche physique est remplacée par une approche
opérationnelle visant a reproduire cotite que cotute la variabilité temporelle du bruit
de fond, méme si les ingrédients ne sont pas motivés par la physique du bruit de fond.
J’ai par exemple effectué des décompositions en Fourier et en ondelettes du GEDSAT
afin de permettre un ajustement indépendant pour plusieurs échelles temporelles. Il
est aussi possible de procéder a une Analyse en Composantes Principales de plusieurs
traceurs ou taux de comptage enregistrés a bord ’'INTEGRAL, et de ne retenir que
les 4 ou 5 composantes les plus significatives. De maniere générale, les approches les
plus simples, celles traduites par les équations 3.4-3.5, se sont averées étre les plus
satisfaisantes, que ce soit en terme de résultat ou au niveau du temps de calcul.

Il est important ici de se souvenir que les templates utilisés sont des hypotheses sur
la variabilité temporelle du bruit de fond, tout comme les detector patterns sont des
hypotheses sur sa variabilité spatiale. Dans les deux cas, des erreurs systématiques
peuvent étre introduites dans le résultat, quand bien méme ’ensemble de 'analyse
serait statistiquement satisfaisant. Nous allons voir dans la prochaine section com-
ment les résultats sont générés et quels tests sont réalisés pour mettre en évidence les
erreurs systématiques.
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3.3 La production des résultats

3.3.1 L’ajustement des modeles

Dans la section précédente, nous avons vu comment sont élaborés les modeles
de bruit de fond. Ces modeles pris tels quels ont une précision typique de l'ordre
du %. Dans le cas d’objets peu lumineux, le modele de bruit de fond n’est pas assez
précis pour permettre 'extraction fiable d’un signal source. Nous nous trouvons, pour
I’étude des raies gamma nucléaires, dans ce dernier cas. Il nous faut donc affiner notre
modele de bruit de fond pour mettre en évidence une contribution céleste qui est pour
I'instant noyée dans les variations du niveau de bruit de fond. Pour ce faire, le bruit
de fond est ajusté aux données en méme temps que le signal source est recherché.

Comme nous 'avons déja vu, le signal source peut soit étre reconstruit sans au-
cune information préalable sur la position et la morphologie de la source a partir des
événements excédentaires (par rapport au bruit) distribués dans le plan de détection,
soit ajusté pour un modele spatial donné de la distribution d’intensité. Nous pri-
vilégierons par la suite 'ajustement de modele car il offre une meilleure maitrise du
résultat :

— Les algorithmes de reconstruction d’image comme le Maximum d’Entropie,
Richardson-Lucy,...etc sont des processus non-linéaires qui ne fournissent pas
directement les incertitudes associées a chaque pixel de I'image reconstruite.
Ces dernieres doivent étre déterminées a posteriori par Bootstrap par exemple.
Pour I'ajustement de modeles, I'incertitude est obtenue directement (nous y
reviendrons plus tard).

— Les algorithmes de reconstruction d’image génerent fréquemment des artefacts
qui sont dus aux fluctuations statistiques dans les données, combinées a une
exposition inégale. L’avantage de I'ajustement de modele ici est que nous pou-
vons des le départ imposer une distribution d’intensité réaliste et compatible
avec les performances de I'instrument.

Pour chaque pointage de I’OG préalablement constitué le modele céleste adopté, dont
le flux a été initialisé a une valeur quelconque mais vraisemblable, est convolué avec la
fonction de réponse instrumentale, qui a été déterminée par simulations Monte-Carlo
a partir d’'un modele 3D de I'instrument [Sturner et al., 2003]. Cela signifie que 'on
détermine pour chaque pointage le flux regu par les différents détecteurs et pseudo-
détecteurs en prenant en compte la position de la source dans le champ de vue, le
filtrage par le masque, l'efficacité de détection et la réponse spectrale des détecteurs.
Le résultat de cette convolution est une structure tridimensionnelle de méme format
que les données ou le modele de bruit de fond ; pour chaque triplet pointage, détecteur
et bin en énergie, le nombre moyen d’événements célestes attendus pour le modele
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choisi est défini et ce nombre d’événements est directement proportionnel au flux
dans le modele.

Nous disposons a présent d’un modele de bruit de fond, comportant éventuellement
plusieurs composantes, que nous savons ne pas étre suffisamment précis pour les
faibles flux que nous recherchons, et d’'un modele céleste, pouvant également inclure
plusieurs composantes dont nous souhaitons obtenir les flux respectifs. Nous allons
affiner notre représentation du bruit de fond et déterminer les flux célestes en ajus-
tant simultanément modele de bruit de fond et modele céleste aux observations. En
pratique, chaque composante est controlé par un jeu de parametres selon les exigences
du modele de bruit de fond et le résultat recherché :

— Pour les modeles célestes, I’ajustement est réalisé indépendamment pour chaque
bin en énergie si I’on souhaite produire le spectre de la source, et pour plusieurs
intervalles temporels si ’on désire obtenir une courbe de lumiere.

— Pour les modeles de bruit de fond, la situation est un peu plus complexe car elle
dépend de la qualité initiale du modele. Si la variabilité temporelle, spectrale
et spatiale du bruit de fond est correctement représentée, un seul parametre
pour 'ensemble du cube peut étre nécessaire pour ajuster le niveau global du
bruit. Si la variabilité spectrale n’est pas bien prise en compte, il faut affecter un
parametre a chaque bin en énergie. Si c’est la variabilité spatiale qui n’est pas
restituée de maniere satisfaisante, il faut ajouter un parametre par détecteur
ou pseudo-détecteur. Le point le plus critique, comme nous 'avons vu, est la
variabilité temporelle. Il est rare que nous parvenions a modéliser les variations
du bruit de fond sur de longues durées, et nous devons alors ajuster le modele
de bruit de fond sur des intervalles de temps réduits.

Le choix du jeu de parametres résulte d’'un compromis entre sensibilité et erreurs
systématiques : un grand nombre de parametres d’ajustement permet a priori une
modélisation plus fine du bruit de fond, mais cela se fait au détriment de la sensi-
bilité. Inversement, un petit nombre de parametres procure une meilleure sensibilité
mais risque d’introduire des erreurs systématiques dans le résultat, a cause d’une
modélisation imparfaite du bruit de fond.

Il est nécessaire d’ajuster le modele de bruit de fond sur au moins trois périodes
temporelles délimitées par les dates auxquelles les détecteurs 2 et 17 ont cessé de
fonctionner. En effet, la perte des deux détecteurs a entrainé une modification de la
structure du bruit de fond dans les détecteurs adjacents, et la normalisation d’un tra-
ceur donné pour ces détecteurs n’est donc pas la méme avant et apres I'incident. Dans
les cas les plus difficiles, un ajustement du bruit de fond a chaque orbite (environ 3
jours) est requis; en deca de lorbite, la variabilité temporelle est correctement res-
tituée par le GEDSAT. Si le modele de bruit de fond est suffisamment bon pour étre
ajusté sur de grandes périodes temporelles, il est souvent avantageux d’inclure dans
I’OG des pointages OFF, c’est a dire des pointages vers des champs vides ne conte-
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Type d’ajustement | Nombre de parametres | Incertitude (phem™2s7 ' keV 1)
fixe 0 7.3 x 1077
global 1 8.1 x 1077
par période gedfail 3 8.4 x 1077
par détecteur 19 8.1 x 1077
par détecteur+gedfail 57 8.4 x 1077
par révolution 245 1.1 x 1076
par pointage 8328 1.2 x 1076

TAB. 3.1 — Evolution de 'incertitude sur le flux d’une source ponctuelle dans la bande
d’énergie 1150-1165keV en fonction du jeu de parametres d’ajustement du modele
de bruit de fond; le terme ”gedfail” désigne les trois périodes temporelles délimitées
par la mort des détecteurs 2 et 17.

nant donc que du bruit de fond*. Ces derniers permettent ainsi de mieux contraindre
le niveau du bruit de fond lors de I'ajustement.

Toutefois, I'impact du jeu de parametres d’ajustement sur la sensibilité de 'ins-
trument n’est pas colossal. Le tableau 3.1 montre ’évolution de l'incertitude sur le
flux d’'un modele céleste pour différents ajustements (’analyse est basée sur un OG
comprenant 6.6 Ms d’observations ON et 12.5Ms d’observations OFF). On constate
que la perte de sensibilité est au maximum d’un facteur 2 (entre un modele de bruit
de fond figé et un ajustement a chaque pointage) pour I'analyse présentée, qui est
celle d’une source ponctuelle; pour une source étendue, cependant, I'impact du jeu
de parametres est plus important et la perte de sensibilité peut étre de I'ordre de 3-4.
Dans certains cas, il est donc a priori inutile de s’escrimer a réduire le plus possible le
jeu de parametres d’ajustement car ’amélioration correspondante des résultats sera
tout a fait modeste. La chasse aux erreurs systématiques est en revanche beaucoup
plus importante, nous en parlerons amplement plus tard.

L’ajustement des modeles aux données se fait selon un critere de Maximum de
Vraisemblance (M L) pour une statistique de Poisson (équation 3.6). Techniquement,
I’ajustement est réalisé par un algorithme de Levenberg-Marquardt qui minimise

4L’essentiel de I’émission de raies gamma étant d’origine galactique, les pointages OFF sont des
pointages hautes latitudes, typiquement |b| > 65°.
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I’anti-log-Vraisemblance S (équation 3.7)°.

Np.d,e
ML — H (Iu“p,dele—ltde> (3.6)

p.de Np.de-

S = ~2I(ML) = 2" (tpac — M M(itpac)) (3.7)

p,d,e

Dans les deux équations ci-dessus, 1, 4. €t [ 4. Teprésentent respectivement le nombre
de coups observés et le modele complet pour le pointage p, le détecteur d et 1’énergie
e. L’expression de py, 4. est détaillé ci-dessous. Il s’agit de la somme des Np compo-
santes du modele de bruit de fond et des Ng composantes du modele céleste, dont
I’ajustement est réalisé via les parametres af; (pude) € afs (i) Les fonctions jg(p, d, e)
et ks(p,d, e) sont des fonctions par morceaux a valeurs entieres qui définissent le jeu
de parametres associé a chaque composante B ou S du modele de bruit de fond ou
du modele céleste. En clair, les fonctions jp(p,d,e) et ks(p,d,e) déterminent quel
parametre controle quel volume de 'espace des données dans les différentes compo-
santes des modeles.

Np NS
:up,d,ff:Z( ]B(pdeBGM )_l—Z(akspdeSK pde) (38)
B=1 , é’:l ,
bp;,e Sz:;,e

Une fois I'ajustement réalisé, les incertitudes sur chaque parametre sont calculées.
Etant donné la faible significativité des résultats en astronomie gamma nucléaire (de
l'ordre de quelques o), I’évaluation des incertitudes est trés importante et je vais
donc détailler leur calcul. De maniere générale, soit S le critere statistique et « le
vecteur des parametres du modele a ajuster. Proche du minimum obtenu pour tous les
parametres du modele, le critere S peut étre exprimé par I'approximation quadratique
suivante :

1
S(min + da) = S(amin) + do’.G + §daT.H.da (3.9)

1
= S(min) + 2da H.do

oS
avec G = (8

) le vecteur gradient nul en amin
Q;

82
et H= la matrice Hessienne en omin
8@1‘004]'

A noter que dans l'expression de S, le terme en Np,d.e! 8 été omis car il n’intervient pas dans
Poptimisation.
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D’un point de vue statistique, la quantité S(a) — S(min) suit une loi du x* a p
degrés de liberté lorsque p des parametres sont fixés a leurs valeurs vraies dans la
minimisation de S(«). Cela signifie donc que, pour un seul parametre, il y a une
probabilité d’environ 68% que ’écart entre la valeur vraie et la valeur optimisée de
ce parametre conduise a un écart inférieur ou égal a 1 entre S(«) et S(min). Le
calcul de I'incertitude a 1o sur chaque parametre pris individuellement consiste donc
a déterminer pour chaque «o; la quantité do; telle que la variation engendrée sur le
critere S soit de 1. Lorsqu’il n’existe aucune corrélation entre les parametres, les
dérivées croisées sont nulles et H est diagonale. La variance sur chaque parametre est
alors I'inverse de 1’élément diagonal correspondant. Dans le cas général ot il existe une
corrélation entre les parametres, la Hessienne doit étre diagonalisée, ce qui revient a
effectuer un changement de base dans I'espace des parametres pour se ramener au cas
précédent [Strong, 1985]. Toutefois, lorsque le modele est linéaire en ses parametres,
on peut montrer que la variance sur chaque parametre est donnée par les éléments
diagonaux de I'inverse de H®. Nous nous trouvons précisément dans ce cas la. Bien
que le critere statistique a minimiser soit non-linéaire, le modele est de type linéaire :
il s’agit d’'une somme pondérée d’espaces tridimensionnels.

Pour chaque ajustement, une quantité notée MLR, pour Maximum Likelihood
Ratio, est calculée. C’est une grandeur que nous utiliserons régulierement par la suite
et je vais donc 'expliciter, a commencer par son expression :

Hp,d,e(bz,ii?e’ee_b”’d’e) )

Hp,d,e(ﬂ;lﬁfée e Hpode)

Les termes [, 4. €t b, 4. sont définis en 3.8. Le numérateur du M LR correspond a
la vraisemblance du seul modele de bruit de fond ajusté aux données, tandis que
le dénominateur donne la vraisemblance obtenue lorsque les deux modeles, bruit de
fond et ciel, sont simultanément ajustés aux données.

Le MLR est utilisé pour le test d’hypotheses. Formellement, pour un probleme
quelconque d’ajustement d’un modele a des données expérimentales, le ratio entre
la vraisemblance obtenue si m des parametres du modele sont fixés a leurs valeurs
vraies, et la vraisemblance obtenue si ces m parametres sont ajustés librement suit
une loi du x? & m degrés de liberté. L’écart entre les m valeurs ajustées et leurs
valeurs vraies est introduit par les fluctuations statistiques inhérentes aux données
[Cash, 1976, Lampton et al., 1976, Cash, 1979]. Tel que formulé en 3.10, le MLR
sert a tester I’hypothese que le flux du modele céleste est nul, et que les valeurs
afs (pue) obtenues résultent des fluctuations statistiques dans les données. Considérons
le cas d’'un modele céleste a une seule composante dont nous recherchons le flux
stationnaire dans un seul bin en énergie. Ce modele ne comporte qu’un seul parametre

MLR = —2In ( (3.10)

6A noter que H est forcément inversible car elle est définie positive en vertu de I’approximation
quadratique 3.9 dans laquelle S(min + da) > S(Qmin)-
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d’ajustement. Si le flux vrai du modele céleste utilisé est nul, le MLR devrait suivre
une loi du x? & 1 degré de liberté. Autrement dit, si le MLR obtenu est supérieur ou
égal a 1 la probabilité que le flux ajusté soit un effet purement statistique est d’environ
32%. Si le MLR > 4, cette probabilité tombe a 5% et si le MLR > 9 elle descend en
dessous de 1%. En conclusion, plus la valeur du MLR est élevée, plus la réalité du
flux ajusté est accrue. Le MLR toutefois ne suffit pas pour juger de la pertinence des
résultats et doit étre accompagné d'une évaluation des erreurs systématiques.

3.3.2 La vérification des résultats

La source principale d’erreurs systématiques dans 1’analyse des observations IN-
TEGRAL/SPI est la modélisation imparfaite du bruit de fond instrumental. Lors de
I’analyse, les écarts systématiques entre bruit de fond modélisé puis ajusté et bruit de
fond réel peuvent éventuellement étre compensés par une émission céleste artificielle,
positive ou négative. Selon leur nature et le processus employé pour I'extraction des
signaux célestes, les erreurs systématiques peuvent aussi bien induire un décalage
du niveau d’émission d’une source connue ou générer des artefacts dans I'image que
n’avoir que peu de conséquences sur les résultats.

La présence d’erreurs systématiques dans une analyse peut étre facilement mise
en évidence par un examen des résidus. Dans la méthodologie que nous avons mise en
place pour le traitement des données SPI, les résidus apres ajustement sont projetés
selon les trois dimensions de I'espace des données, pointages, détecteurs et énergies,
et leur distribution est étudiée qualitativement et quantitativement. Le point le plus
critique est souvent la distribution des résidus temporels. Pour chaque pointage, les
modeles ajustés et les observations sont sommés sur ’ensemble des détecteurs pour
une bande en énergie donnée et leur différence est calculée. Idéalement, la série tem-
porelle des résidus au carré, quelque soit la bande en énergie utilisée, doit obéir a une
distribution du x?. Les résultats obtenus sur la distribution des résidus par pointage
sont généralement excellents, avec des x? réduits de I'ordre de 1. Si les résidus sont
calculés en regroupant les pointages sur des échelles de temps de plus en plus longues,
le x? réduit suit généralement une augmentation jusqu’a des valeurs de 1'ordre de 3-
4, ce qui indique clairement que 'analyse est affectée par des erreurs systématiques
dues a des tendances long-terme du bruit de fond mal restituées. Il semble donc qu’il
existe de longues périodes sur lesquelles le bruit de fond est globalement surestimé, et
d’autres sur lesquelles il est sous-estimé. Sur ces périodes, le flux en provenance d’un
objet serait donc en toute vraisemblance sous-estimé ou surestimé. Pour 1'étude des
raies gamma nucléaires, cependant, les observations INTEGRAL d’une cible donnée
sont étalées sur plusieurs années; le flux stationnaire obtenu a partir un OG suf-
fisamment riche est donc une moyenne des valeurs biaisées par les sur-estimations
et sous-estimations successives du bruit de fond (car les variations a long-terme du
bruit de fond sont bien entendu complétement décorrélées de la direction d’observa-
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tion). On constate d’ailleurs, pour les signaux suffisamment clairs comme 1’émission
a 1809keV de 1'*°Al ou ’émission d’annihilation & 511keV, que le flux se stabilise
effectivement a mesure que le volume des données augmente.

La constatation de la présence d’erreurs systématiques dans nos analyses ne dit
rien sur l'effet que peuvent avoir ces erreurs sur les résultats finaux. En effet, le
spectrometre SPI possede un systeme d’imagerie tres complexe et la propagation des
erreurs de l'espace des données vers le ciel est tout sauf directe (contrairement a un
systeme par focalisation ot la relation entre une direction du ciel et un pixel du plan de
détection est quasi-bijective). Afin d’évaluer 'impact réel des erreurs systématiques,
j’ai développé un programme de projection sur le ciel des résidus présents dans 'es-
pace des données. En pratique, cela signifie que, pour chaque pointage, les exces ou
défauts enregistrés dans chaque détecteur ou pseudo-détecteur sont projetés au tra-
vers du masque sur la région du ciel observée a ce moment la. Formellement, cette
projection s’écrit :

N,s — U,
I,s = M (3'11)

’ \ Ua,é

avec Na,§ = Nnorm * E Ra,&,p,d X Np.d

p,d
et Uoz,5 = Unorm * E Ra,&,p,d X Wp,d
p,d
norm —
Za,é Zp,d Razé’p7d X npzd
Zp,d Np’d
et Unorm =

ZO{,(S Zp,d Ra767p7d X Np7d

ol Nos et Uy sont les nombres de coups projetés sur le pixel d’indices (a, d) pour
les données et le modele complet respectivement. Les résidus célestes 1, s expriment
donc la différence, en nombre de o, entre modele et données. La projection est ef-
fectuée via la fonction de réponse de l'instrument R,s,q. Cette derniere est nor-
malement utilisée pour traduire une distribution d’intensité fonction de («,d) en un
nombre d’événements dans les différents détecteurs, mais peut également étre uti-
lisée a I'inverse pour traduire une distribution d’événements fonction de (p,d) en un
profil céleste. Il faut bien noter qu’il ne s’agit pas dans ce dernier cas d’une inver-
sion permettant d’associer des flux sources aux événements enregistrés ; la matrice de
réponse est en effet non-inversible et le probleme est, pour un seul pointage, largement
sous-déterminé (plus de pixels dans le ciel que de détecteurs). Ici, les coups associés
a chaque détecteur, que ce soit dans le modele ou dans les données, sont projetés
sur la totalité du champ de vue au travers du masque, indépendamment des autres
détecteurs. Il est nécessaire de normaliser les projections par les facteurs N, g, et
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Unorm afin que le nombre de coups projetés sur le ciel corresponde bien au nombre de
coups présents dans les données ou le modele.

La projection des résidus célestes fournit, telle quelle, une information essentiel-
lement qualitative basée sur leur distribution spatiale. Elle permet de mettre en
évidence les déficits des modeles. Pour les modeles célestes, par exemple, de forts
résidus positifs dans une certaine région du ciel peuvent suggérer qu'une émission
réelle en provenance de cette direction n’est pas ou pas correctement prise en compte
dans le modele. Pour les modeles de bruit de fond, une distribution chaotique et for-
tement structurée d’exces et de défauts indique vraisemblablement que le modele de
bruit de fond est trop peu précis et que ses faiblesses sont indiiment compensées par
des contributions célestes.

L’analyse quantitative des résidus célestes ne peut étre faite directement car ces
derniers résultent souvent de la superposition d’un tres grand nombre de pointages
caractérisés par des niveaux variables de bruit de fond. Afin de permettre une in-
terprétation de la valeur des résidus, des simulations d’observations sont réalisées.
Ces simulations fournissent la distribution ”idéale” des résidus célestes, quand ces
derniers ne sont dus qu’aux seules fluctuations statistiques. Si la distribution ”ob-
servée” des résidus suit cette répartition idéale, cela signifie a priori que les écarts
systématiques entre bruit de fond modélisé et bruit de fond réel, mis en évidence
par les résidus temporels, ne s’accumulent pas de maniere préjudiciable dans une ou
plusieurs directions du ciel. En revanche, si une déviation notoire est constatée, la
traduction de I’écart en terme d’erreur systématique sur les résultats finaux (le flux
par exemple) s’avere assez complexe dans le cas général. Nous verrons dans le cha-
pitre 5 une méthode pour estimer quantitativement les erreurs systématiques dans le
cas d’une source ponctuelle.
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Chapitre 4

Synthese de population stellaire

Afin de pouvoir interpréter les observations INTEGRAL/SPI de 1’émission de
décroissance de I'?6Al et du °Fe, j’ai mis au point un code de synthese de population
stellaire, nommé PopSim, dont I’'objectif premier est de fournir des courbes de lumiere
théoriques a 1809 et 1173/1332 keV. Pour emmener 'analyse des données SPI au
dela de la simple comparaison de flux, j’ai également implémenté le calcul de la
luminosité mécanique produite par un amas stellaire donné afin de pouvoir estimer la
taille de la zone d’émission par une simulation hydrodynamique simple de superbulle.
Plusieurs travaux du méme type (excepté pour les simulations hydrodynamiques) ont
été réalisés dans le passé sur des données COMPTEL [Cervino et al., 2000, Pliischke
et al., 2002], avec pour principale conclusion que les prédictions étaient largement
en deca des quantités observées. Les modeles stellaires, les calculs de nucléosynthese
ainsi que les estimations de la perte de masse par vents stellaires ont connu des
améliorations substantielles ces dernieres années, et le lancement d’INTEGRAL en
2002 a offert la possibilité de mettre ces avancées théoriques a 1’épreuve de nouvelles
observations.

La structure du code est relativement simple et les résultats produits dépendent
essentiellement des données sur lesquelles il s’appuie. Je vais donc présenter tout
d’abord les deux grilles de modeles stellaires exploitées par PopSim, en soulignant les
différences et les atouts de chaque série. Je détaillerai ensuite le calcul de la luminosité
mécanique pour chaque modele avant d’expliciter les quelques points importants du
fonctionnement de PopSim.
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4.1. Rendements théoriques de nucléosynthese

4.1 Rendements théoriques de nucléosynthese

4.1.1 Les modeles stellaires

Les résultats les plus récents en terme de nucléosynthese stellaire sont ceux de
Limongi and Chieffi [2006] (ci-apres LC06) et Palacios et al. [2005] (ci-apres MMPO05,
la contribution de Palacios et al. [2005] étant basée sur les modeles stellaires de
Meynet and Maeder [2003]). Je ne vais pas me livrer ici a une comparaison approfondie
de ces travaux mais plutot insister sur les éléments qui constituent des avancées sur
les résultats qui faisaient référence auparavant.

Commencons par les modeles de MMPO05. L’avancée primordiale qu’ont réalisé les
auteurs est sans nul doute de prendre en compte la rotation stellaire et ses effets dans
le calcul de la structure et de I’évolution de 1’étoile. L'impact sur la nucléosynthese
stellaire s’exerce alors a plusieurs niveaux, que je vais a présent passer en revue.

La rotation engendre une circulation méridienne qui accroit la diffusion des especes
chimiques au sein de I'étoile. Comme premiere conséquence de ce phénomene, la
diminution de la masse du coeur convectif lors de la combustion centrale de I'H est
ralentie, grace a 'apport continu de combustible H autant que des catalyseurs CNO.
L’effet de la rotation équivaut ici a un certain degré d’overshoot, et se traduit par
un plus grand réservoir de Mg pour la réaction *Mg(p,y)?°Al (et également par
une vie plus longue de 30% en moyenne sur la séquence principale, voir [Meynet
and Maeder, 2000]). La circulation s’exerce également dans ’enveloppe radiative et
permet la diffusion des especes de la surface du coeur convectif vers la surface stellaire,
et inversement. L'?°Al fraichement synthétisé est donc transporté vers les couches
superficielles de I’étoile (d’autant qu’un coeur convectif plus gros amene 1'*6Al plus
pres de la surface), en méme temps que du Mg est injecté dans le coeur convectif.
L’apparition de I'*Al (et des produits de combustion de 'H) & la surface de 1'étoile
est donc plus précoce dans les modeles avec rotation, et son éjection par les vents
stellaires se fera donc plus tot dans la vie de I’étoile [Vuissoz et al., 2004]. Pour les
modeles sans rotation, 1'éjection d’?°Al ne démarrait pas avant que les vents aient
rongé 'intégralité de 1’enveloppe d’H.

La rotation agit également sur les vents stellaires, et ce de plusieurs manieres.
Elle augmente directement la perte de masse en modifiant la gravité de surface, la
température effective et 'opacité de I’étoile [Maeder and Meynet, 2000]. La perte de
masse est de plus accrue par le fait que les modeles avec rotation suivent des chemins
évolutifs plus lumineux et plus bleus a cause de 'augmentation de la taille des coeurs
convectifs et de la réduction d’opacité liée a la diffusion d’He et de N dans ’enveloppe
radiative [Meynet and Maeder, 2000]. Cette perte de masse plus efficace, combinée &
I’enrichissement de la surface stellaire en produits de combustion, a pour conséquence
de faire entrer les étoiles les plus massives plus tot en phase Wolf-Rayet et de réduire,
pour les étoiles de masse intermédiaire, la masse initiale minimum pour accéder a ce
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stade. Cela signifie que 1’*Al contenu dans le coeur d’He sera libéré plus tot et par
plus d’étoiles (d’autant que plus la masse initiale est faible, plus 1’étoile est favorisée
par la fonction de masse initiale ou IMF par la suite).

La grille de modele de MMPO05 s’étend de 20-25 a 120 M en masse initiale, et a été
calculée pour quatre métallicités. Cependant, les auteurs n’étant intéressés que par
les quantités d’?°Al éjectées dans les vents stellaires, les calculs ont été interrompus a
l'issue de la combustion centrale de I'He (les phases restantes étant trop courtes pour
pouvoir contribuer de maniere significative).

En ce qui concerne LCO06, le grand intéréet de leur travail est de fournir pour la
premiere fois une grille complete et cohérente de calculs de nucléosynthese stellaire,
couvrant une large gamme de masses initiales de 11 a 120 M, et intégrant les phases
hydrostatiques autant que les contributions explosives. Pour des raisons historiques,
les activités de modélisation étaient auparavant concentrées soit sur les supernovae
de type II, qui produisent et/ou libérent les deux isotopes, soit sur les étoiles de
Wolf-Rayet, qui ne participeraient a I'enrichissement en 26Al que via leurs vents. La
contribution des supernovae de type Ib/c aux quantités interstellaires d’?°Al et de °Fe
n’avait donc jamais été étudiée!, et le travail de LCO6 a ainsi permis de combler cette
lacune. Les modeles ont été calculés pour la seule métallicité solaire, et n’incluent pas
les effets de la rotation.

Les rendements associés a chaque groupe sont présentés en Fig. 4.1 (pour une
métallicité initiale solaire). Les contributions sont séparées en ”vent” et ”explosion”. 1l
est important ici de rappeler que si l'origine de 1’?Al emporté par les vents stellaires
est éminemment hydrostatique, les quantités libérées par 1’explosion de supernova
se composent de produits de combustion hydrostatique piégés dans ’étoile autant
que de produits de nucléosynthese explosive. Pour le %Fe, les données proviennent
uniquement de LCO6 pour les raisons évoquées précédemment. Concernant 1'>°Al, on
constate que la rotation augmente dun facteur 5-10 les quantités éjectées par les vents
dans la gamme de masse des étoiles Wolf-Rayet, c’est a dire a partir de 20-25 M.
Le modele 25 Mg de MMPO5 présente méme un rendement supérieur de deux ordres
de grandeurs a celui de LC06. Ce point s’explique par le fait, mentionné ci-dessus,
que la rotation diminue la masse minimale nécessaire pour évoluer vers le stade de
Wolf-Rayet. On observe également que la contribution des supernovae de type Ib/c,
auparavant négligée, s’avere au bout du compte étre relativement importante. Entre
35 et 60 M, elle égale la contribution des vents des modeles avec rotation.

LA Texception d’une tentative par Woosley et al. [1995] & partir d’étoiles & He pur censées
représenter des étoiles WR apres la perte total de leur enveloppe d’H, une hypothese non valable
d’apres LCO6.
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F1G. 4.1 — Rendements en 26Al et %Fe des modeles stellaires de LC06 (sans rotation)
et MMPO5 (avec rotation), pour une métallicité initiale solaire.

o4



Chapitre 4. Synthese de population stellaire

4.1.2 La grille de rendements utilisée

A partir des résultats de MMPO05 et LCO06, j’ai composé un jeu de rendements
"hybride” afin d’exploiter au maximum les avantages de chaque grille de modeles stel-
laires. Dans cette grille hybride, les modeles de 11 a 25 Mg, sont ceux de LCO06, avec
les évolutions hydrostatiques et les rendements de supernovae calculés par LCO06. De
25 a 120 Mg, les tracés évolutifs et rendements hydrostatiques sont ceux de MMPO05,
qui sont plus réalistes que ceux de LCO06 puisqu’ils tiennent compte de la rotation.
Cependant, les calculs de MMPO05 n’incluent pas la phase supernova. Il est donc
nécessaire, afin d’avoir un jeu de rendements le plus complet possible, de raccorder
ces modeles hydrostatiques a des rendements de supernova calculés par LC06. Nous
avons choisi d’effectuer ce raccord via les masses de coeur CO car au moment de
I’explosion, 1'essentiel de 1'?6Al et du ®°Fe synthétisé dans les phases hydrostatiques
se trouve a l'intérieur du coeur de CO (voir a ce sujet la discussion dans Cervino et al.
[2000]). Les modeles de LCO6 permettent de dresser des relations Y57, =f(Mco) et
onj}?e:g(l\/[co) entre rendements de supernova et masse de coeur CO ; a partir de ces
relations, les modeles de MMPO05 peuvent étre associés a des rendements de super-
nova via la masse qu’atteint leur coeur CO a l'issue de la phase hydrostatique.

La Fig. 4.2 présente les masses de coeur CO pour LC06 et MMPO05 avec ou sans
rotation. L’adéquation entre les deux courbes sans rotation n’est pas parfaite, ce qui
doit s’expliquer par des hypotheses différentes sur la physique stellaire (parameétre
d’overshoot par exemple). On note un effet important de la rotation sur la taille des
coeurs CO. En dega de 60 M, les coeurs CO des modeles avec rotation sont plus gros
a cause d'une convection plus importante. Au dela, leur taille diminue a cause d’une
perte de masse plus prononcée. Comme les relations Y5y, =f(Mco) et Y&y, =g(Mco)
sont strictement croissantes a partir d'une masse initiale de 35 Mg, les modeles les
plus massifs auront dans notre jeu de données hybride des rendements de supernova
plus faibles que ceux avancés dans LCO6.

Cette base de données "hybride” n’existe a priori que pour la seule métallicité
solaire, puisque les calculs de LC06 ont été réalisés seulement pour des modeles so-
laires. En revanche, les modeles hydrostatiques de MMPO05 sont disponibles pour
quatre métallicités différentes (0.004, 0.008, 0.02 et 0.04) et il serait dommage de ne
pas explorer les effets de la métallicité sur les rendements. Nous avons fait I’hypothese
que les rendements de supernova dépendent bien plus de la taille du coeur CO que
de la métallicité initiale et j’ai, a partir de cela, prolongé les tracés hydrostatiques
non-solaires de MMP05 de la méme maniere que pour le cas solaire. Pour les modeles
de faible masse, en dessous de 20 Mg, les modeles solaires complets de LC06 ont
été conservés. Comme le montre la Fig. 4.1, leur contribution sous forme de vents
stellaires est tres largement négligeable car les étoiles de cette gamme de masse ne
subissent que de faibles pertes de masse comparé a leurs cousines Wolf-Rayet (une
étoile de masse initiale 17 M, termine sa vie a environ 15 Mg, voir LC06). La masse
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LCO06 (sans rotation) et MMPO5 (avec et sans rotation)

du coeur CO de ces étoiles est donc a priori tres peu sensible a la métallicité, et
leur rendement de supernova peut donc étre considéré comme invariant pour ce pa-
rametre.

Il faut souligner ici les limites de notre hypothese de dépendance des rendements
de supernovae, quelque soit la métallicité, a la seule masse du coeur CO. En effet,
nous avons vu dans le chapitre 2 les processus qui sont a l’origine de la synthese de
126Al et du %°Fe par les étoiles massives ; de cette revue il ressort que :

1. La contribution dominante & la production d’?6Al est d’origine explosive et cette
source ne dépend que peu de la métallicité initiale, bien que le grand nombre
d’especes impliquées rende difficile une évaluation solide de cette dépendance.
Pour les autres phases de synthese (combustion centrale H et combustion en

couche C/Ne), il existe une dépendance directe au contenu initial en Mg et
CNO.

2. A Topposé, le %OFe produit est d’origine secondaire et donc dépend fortement
de la métallicité initiale, quelque soit la phase de nucléosynthese considérée.

Notre hypothese semble donc assez fiable pour ce qui est de 1'*Al, mais parait
plus critique pour les rendements de nucléosynthese du ®Fe a des métallicités non-
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Chapitre 4. Synthese de population stellaire

solaires. Etant donné les informations dont nous disposons, nous ne pouvons prendre
en compte pour l'instant que les effets de la métallicité sur la taille des coeurs CO,
mais il faudra se souvenir des limitations ci-dessus lors de I'interprétation des résultats
(voir chapitre 6 et 7).

Les rendements en fonction de la métallicité sont présentés dans les Figs. 4.3.
On constate que la quantité d’?°Al éjectée par les vents stellaires augmente avec la
métallicité, ce qui s’explique par un plus grand réservoir initial en Mg combiné a
une perte de masse accrue. Pour les rendements de supernovae, la tendance est in-
versée (pour les étoiles les plus massives) car cette perte de masse accrue diminue
la masse des coeurs CO. Il faut noter, pour les rendements de supernova en 26Al et
%Fe, un probléme de ”saturation”. En effet, pour le modele de 60 My, et Z=0.004, la
masse du coeur CO a l'issue de I’évolution hydrostatique (28.8 M) est supérieure a la
masse maximum obtenue par LC06 (24.5 M,). Le raccord entre tracés hydrostatiques
et rendements de supernova ne peut donc pas étre fait autour de cette masse initiale ;
les rendements du coeur CO de 24.5 My sont donc utilisés pour toutes les masses
initiales aboutissant a un coeur CO plus lourd que 24.5 M.

4.2 Calcul de la luminosité mécanique

4.2.1 Les différentes stades évolutifs

Le calcul de la perte de masse sous forme de vents n’est pas partie intégrante des
modeles stellaires actuels. Au dela de la complexité que cela impliquerait de coupler
les intérieurs aux atmospheres stellaires, la raison principale est que les mécanismes
d’éjection de masse sont mal connus pour la plupart des phases évolutives traversées
par les étoiles massives. La théorie de I'accélération radiative des vents permet au-
jourd’hui de prédire la perte de masse des étoiles de type O et B [Vink et al., 2000,
2001], mais les processus physiques empruntés par les vents des stades avancés de
supergéante rouge, variable lumineuse bleue ou Wolf-Rayet demeurent essentielle-
ment incompris. A I'exception des phases OB, les taux de perte de masse associés
a chaque stade évolutif doivent donc étre estimés observationnellement. La perte de
masse propre a chaque séquence évolutive est alors prescrite dans le calcul du modele
stellaire via des formules dépendant de parametres comme la température effective,
la luminosité ou la métallicité. Le calcul de la luminosité mécanique d’un modele
stellaire donné requiert ainsi de découper la vie de 1’étoile en ses phases évolutives
principales, puis d’associer a chaque élément de masse perdu une vitesse d’éjection
dont la valeur dépend bien entendu du stade évolutif.

La grille de modeles stellaires exploitée par PopSim démarre a 11 My, ce qui im-
plique que les étoiles de la séquence principale d’age zéro sont de type spectral O
(masse initiale supérieure a environ 20 M) ou B (masse initiale supérieure a environ
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rendements de supernovae en 2°Al et en bas les rendements de supernovae en “Fe
(avec raccord via les masses des coeurs CO ; voir texte).
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4 M) uniquement. Les stades évolutifs pris en compte sont donc : la séquence prin-
cipale notée OB, la phase de supergéante bleue ou rouge (BSG et RSG), les épisodes
de ”variable lumineuse bleue” LBV et le stade ultime de Wolf-Rayet (WR), subdivisé
en WN (perte de I'enveloppe d'H) et WC (perte de I'enveloppe d’H et d’He). Pour
la suite, la phase BSG sera groupée a la phase OB car elles partagent les mémes
caractéristiques en terme de perte de masse.

Les criteres utilisés pour définir chaque phase proviennent en grande partie de
Leitherer et al. [1992] et sont listés dans le tableau 4.1. Ils impliquent principalement
la température effective T, s ainsi que les abondances massiques de surface X, . Les
résultats de Leitherer et al. [1992] montrent que les phases OB et WR fournissent
I’essentiel de la luminosité mécanique d’un amas stellaire donné. Les phases RSG et
LBV ont plus d’intérét du point de vue de I’évolution stellaire qu’en ce qui concerne
I’énergétique globale d’un amas.

Phase Définition? Vitesse du vent
O log(Teys) 2 4.5 Equation 4.1
H,, s > 0.4
> >
B 45 > log(Tery) 2 4 Equation 4.1
Hsurf > 04
45> log(Tus) > 3.75
LBV = log(Teys) 2 200 km s~
log(M) > -3.5
RSG log(Teff) <39 50 kms~!
log(Tesp) > 4
WN Hourp <04 Equation 4.2

Nsurf Z Csurf

IOg(Teff) Z 4
WC Houry <04 Equation 4.3
Nsurf S Csm‘f

TaB. 4.1 — Caractéristiques des différentes phases évolutives et vitesses des vents
associés

2La limite inférieure en température effective du type spectral O a été portée a log(7T, ff) =45
[au lieu de 4.4 dans Leitherer et al., 1992] suite & la révision de la calibration des parametres stellaires
par Martins et al. [2005]. Par ailleurs, la définition des RSG & partir de la seule température inclut
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4.2. Calcul de la luminosité mécanique

4.2.2 Les vitesses des vents stellaires

Il reste alors a attribuer a chaque séquence évolutive une vitesse d’éjection de la
matiere. En ce qui concerne la phase OB, la théorie d’accélération radiative des vents
stellaires via les raies d’absorption prédit une relation de proportionnalité entre la
vitesse terminale v, du vent et la vitesse de libération v.s.. Cette relation a effecti-
vement été observée par Lamers et al. [1995] :

Voo /Vese = 2.6 pour Tr.r > 25000 K (4.1)
Uso/Vese = 1.3 pour 25000 K > T,pp > 12500 K
Voo /Vese = 0.7 pour Tppp < 12500 K

Les sauts a 25000 K et 12500 K sont dus a des déplacements de 1'équilibre d’ionisa-
tion du vent [Vink et al., 2000]. Bien que le mécanisme exact a 'origine des vents de
WR demeure non élucidé, l'accélération radiative par les raies d’absorption semble
indiquée [Nugis and Lamers, 2000]. Les auteurs ont donc cherché une relation ve, /vese
a partir d’observations de WR galactiques et ont abouti aux formules suivantes :

log (”OO ) = +0.61 — 0.131log(L) + 0.30log(Y") pour les type WN (42)
,UGSC

log (”OO ) = —2.37 + 0.43log(L) — 0.07log(Z) pour les type WC (43)
UGSC

ou Y et Z sont respectivement l’abondance massique d’hélium et de métaux a la
surface. La faible dispersion des points de mesure autour de ces fonctions suggere
qu’une propotionnalité entre vitesse terminale v, du vent et vitesse de libération v,
existe bel et bien.

Pour chaque modele en phase OB ou WR, la vitesse du vent a chaque instant est
donc calculée a partir des ratios ci-dessus et de la vitesse d’échappement :

GM(l — Fe)
esc 4.4
v R ( )
= —_—— ~ . |
avee ¢ dreGM Te ¢

Dans I’équation ci-dessus, I', est le ratio entre accélération radiative et accélération
gravitationnelle (également appelé facteur d’Eddington), et permet de tenir compte

en toute rigueur les étoiles ”froides” de petite taille et de faible luminosité mais comme notre base
de données démarre a 11 Mg, seules les RSG répondent effectivement au critere.
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de la pression de radiation a la surface®. Le rayon R de 1'étoile est obtenu par la
formule liant la luminosité L a la température effective :

L =4nR*0T,;; (4.5)

Pour le cas des WR et de leurs atmospheres denses, cependant, le rayon effectif
(associé a Teyry) est plusieurs fois supérieur au rayon hydrostatique. La température
effective fournie pour ces modeles a été corrigée pour tenir compte de 'opacité de
I’atmosphere stellaire, et il faut donc annuler cette correction pour accéder a la vraie
vitesse de libération du coeur hydrostatique. Cette information a été fournie pour les
modeles de MMPO05 mais pas pour ceux de LC06 (pour lesquels les abondances de
surface manquaient également). Pour les phases WR des modeles de LC06, j’ai donc
imposé une vitesse unique de 1600 kms~! pour les WN et de 2100 kms~! pour les
WC. Ces valeurs sont des moyennes calculées a partir des données observationnelles
utilisées par Nugis and Lamers [2000].

Concernant les phases RSG et LBV, l'origine des vents stellaires demeure mal
comprise. La perte de masse des RSG se fait vraisemblablement via la pression de
radiation sur la poussiere et peut-étre aussi grace a des instabilités de convection dans
I'enveloppe étendue de I’étoile (voir la revue de Meynet and Maeder [2007]). Pour les
LBV, la perte de masse ressemble plus a des éjections brutales de matiere voire a des
explosions. Les théories courantes invoquent la pression du continuum sur les couches
périphériques opaques de 1’étoile dans la limite dite QI' ot la luminosité approche la
luminosité critique d’Eddington et la vitesse de surface est proche de la vitesse de
libération [Maeder and Meynet, 2000]. Pour ces deux phases évolutives, les vitesses de
vents sont donc issues d’observations. Les valeurs moyennes retenues pour ce travail
sont celles empruntées par Leitherer et al. [1992] et sont rappelées dans le tableau
4.1. Pour exemple, les énergies mécaniques injectées dans le milieu interstellaire par
les modeles de métallicité initiale solaire de MMPO05 sont listées dans le tableau 4.2.

4.3 La synthese de population

Que ce soit dans la méthode comme dans le type de résultat produit, le code est
tres proche de ceux développés et exploités par Leitherer et al. [1992] ou Cervino
et al. [2000]. Son principe de fonctionnement est extrémement simple et la difficulté
réside plus dans la préparation des bases de données stellaires. Je vais donc présenter
brievement les entrées/sorties du programme et insister sur les quelques hypotheses
propres au code qui peuvent influencer les résultats.

3 Avec ’hypothese que H et He sont totalement ionisés et que les métaux sont ionisés 4 fois
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Masse initiale (M) | Energie mécanique des vents (10°! ergs)
25 0.18
60 1.60
85 1.70
120 3.24

TAB. 4.2 — Energies mécaniques injectées dans le milieu interstellaire par les modeles
de métallicité initiale solaire de MMPO5.

4.3.1 Le fonctionnement du programme PopSim

Les parametres a passer au programme sont tout d’abord la définition de la po-
pulation stellaire a simuler. Cela inclut en premier lieu la fonction de masse initiale
(IMF), avec la pente de la loi de puissance et les bornes inférieure et supérieure
sur la masse initiale des étoiles®. Deux modes de formation stellaire sont ensuite
disponibles : ”IB” pour instantenous burst, ou "CFR” pour constant formation rate.
Dans le premier cas, il faut donner une contrainte (généralement observationnelle) sur
la population, c’est a dire un nombre d’étoiles recensées dans un intervalle de masse
donné, et dans le second cas, il faut fournir un taux de formation stellaire. Vient alors
le choix de la base de données stellaires. Les données sont scindées en phases hydro-
statique et supernova et contiennent pour chaque instant (un instant unique dans le
cas de la supernova) les quantités d’?°Al et de ®Fe, la masse et 'énergie cinétique
injectées dans le milieu interstellaire. Population et caractéristiques stellaires étant
définies, il ne reste a préciser que la durée de la simulation et I’échantillonnage tem-
porel (généralement 10* ans).

Le calcul consiste essentiellement en des tirages aléatoires pour générer la popu-
lation stellaire, et des interpolations entre les modeles disponibles pour obtenir les
quantités éjectées. Pour une masse initiale quelconque, une premiere interpolation log-
log par spline cubique (pour des raisons de dérivabilité) est réalisée pour déterminer la
durée des principaux épisodes de combustion centrale de 1’étoile : combustion de I'H,
combustion de I'He et phases finales. Les quantités (rendement, énergie,...) éjectées
sur un pas de temps donné sont ensuite obtenues par interpolation linéaire des quan-
tités éjectées par les deux modeles les plus proches sur une méme fraction de I’épisode

4Comme nous nous intéressons ici aux étoiles massives et que notre grille de modeles démarre &
11 Mg, 'IMF est une simple loi de puissance et non une fonction par morceaux comme celles qui
sont parfois invoquées pour les étoiles de faible masse.
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de combustion en cours. Plus formellement :

a(t, t+ At, M) :a<ﬂ_1 + f1Ti, Tz’—l + ngi, Mlow) (46)
+ Kla(Tioh + [T, Tima + f215, Myy,)
—a(Tioy + [T, Tima + foTh, Mioy)]

i—1 i—1
avec f :t_zj':lTj :t"‘At_Zj:lTj
1 7—; ) 2 jﬂl

M — Mlow
f K =-— low
¢ Mup - Mlow

Dans la formule ci-dessus, a(t,t + At, M) représente une quantité éjectée (*6Al,
masse,...) par le modele M entre les instants t et t + At, et T; correspond a la durée
de I'épisode de combustion ¢ pour une masse donnée (en 'occurrence, i = 1,2, 3 pour
H, He, et les phases finales). Les variables f; et fo donnent la fraction temporelle de
la combustion en cours que le pas de temps représente, et K est le facteur d’inter-
polation entre les modeles M, et M,, encadrant la masse M. La contribution de
chaque étoile synthétique d'un tirage donné de I'IMF est ainsi calculée pour chaque
pas de temps, jusqu’a la mort de 1’étoile ou la contribution de la supernova est finale-
ment ajoutée. La population stellaire spécifiée est simulée un certain nombre de fois,
typiquement 100-200, afin d’obtenir des valeurs moyennes sur 'IMF. Les itérations
sont stoppées lorsque la masse moyenne des étoiles générées a convergé a moins de
1% vers la masse moyenne théorique.

Les données produites par PopSim sont des séries temporelles moyennes (sur
I'IMF) d’a peu pres toutes les variables possibles : profil d’éjection de masse, d’énergie,
d’?°Al et de “Fe, taux de supernovae en fonction du temps et enfin flux prédits a
1809 et 1173/1332keV (pour une distance a l'objet spécifiée en entrée). Chacune de
ces grandeurs moyennes est flanquée pour chaque pas de temps de la variance due
a 1’échantillonnage fini de 'IMF. Un exemple de résultat de simulation est fourni en
Fig. 4.4 pour illustrer le propos.

4.3.2 Approximations et incertitudes

Hormis le choix du type d’interpolation, les résultats produits ne dépendent a
priori que des données stellaires de base. Il existe deux points, autres que le schéma
d’interpolation, qui ont une influence sur les résultats. Premierement, le raccorde-
ment des tracés hydrostatiques aux données explosives dans notre jeu de données
"hybride” incluant les données hydrostatiques de MMPO5 (dont les calculs ont été
arrétés avant le stade de presupernova) et les données supernova de LC06. Comme
nous 'avons déja discuté, nous avons effectué ce raccord via les masses de coeur CO.
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FiG. 4.4 — Exemple de courbes de lumiéres simulées a 1809 et 1173/1332keV, en
rouge et bleu respectivement. Les courbes en pointillés donnent I’écart-type lié a
I’échantillonnage fini de 'IMF. Les autres éléments du graphique seront présentés au
chapitre 7.

Il faut bien noter cependant que le probleme ne se résume pas a la taille du coeur CO.
En effet, LC06 ont bien souligné dans leur article 'importance, en ce qui concerne la
production d’?6Al et de “°Fe, de la taille et de l'efficacité de convection des zones de
combustion en couche. Ces deux points sont susceptibles d’étre sensiblement altérés
par la rotation, ce qui implique que le prolongement de tracés évolutifs avec rota-
tion par des explosions de modeles sans rotation, quelque soit le critere utilisé, n’est
strement pas réaliste en terme de nucléosynthese. Sur ce point, le groupe de Geneve
est actuellement en train de calculer une nouvelle grille de modeles avec rotation
jusqu’au stade de presupernova. L’inventaire de 1'*°Al et du %°Fe piégées dans ’étoile
au moment de l’explosion permettra alors d’estimer I'impact de la rotation sur les
quantités hydrostatiques libérées par la supernova.

Par ailleurs, une fraction non-négligeable des rendements de supernova, que ce
soit pour ')Al comme pour le ®°Fe, est produite par nucléosynthese explosive. La
dépendance de cette production d’origine explosive a la masse initiale (ou plutot fi-
nale) et a la métallicité de ’étoile n’est en rien évidente. Le scenario précis de ’explo-
sion des étoiles massives demeure encore flou, comme nous I’avons vu dans le chapitre
premier. Les différents mécanismes envisagés pour I’explosion n’ont aucune raison a
priori d’aboutir aux mémes rendements, sauf peut-étre le fait que 1’essentiel de 1'>°Al
du %Fe est synthétisé dans des couches relativement éloigné du coeur stellaire, et
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pourrait s’avérer relativement insensible au fonctionnement exact du moteur de la
supernova. Ce point, ainsi que la dépendance a la métallicité, ne sera probablement
pas éclairci avant quelques temps.

Une autre source potentielle de biais est le fait que la grille de modeles inclue
simultanément des modeles avec rotation (au dessus de 20 Mg, typiquement) et des
modeles sans (de 11 a 20 My). Un effet de la rotation est d’allonger la durée de vie
des étoiles d’environ 15-25% pour une métallicité solaire [Meynet and Maeder, 2003].
D’apres la Fig. 4.1, les étoiles de masse intermédiaire n’interviennent que par leurs
explosions. Cela signifie que leur contribution aux profils temporels est trop précoce
de quelques millions d’années dans nos résultats. Pour les cas qui vont nous intéresser
par la suite, toutefois, cela ne posera aucun probléeme car nous étudierons la région
du Cygne, dont la population est trés jeune (quelques millions d’années), ainsi que la
population galactique, qui est considérée en régime stationnaire.
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Chapitre 5

La dynamique interne de
I’explosion de Cassiopée A

Je présente dans cette partie les observations INTEGRAL/SPI des raies a 67.9,
78.4 et 1157.0keV de la décroissance du **Ti dans le vestige de supernova Cassiopée
A. Le *Ti est produit lors de la combustion explosive du Si et son rendement est
donc extrémement sensible aux conditions de I’explosion. La présence de *Ti dans
Cassiopée A a déja été établie par trois instruments différents et le flux de I’émission
de décroissance est aujourd’hui bien contraint. Grace a ses hautes performances spec-
trométriques, SPI pourrait approfondir ce résultat en apportant une information sur
la cinématique du **Ti, laquelle est intimement liée & la dynamique des premiers
instants.

5.1 Un vestige de supernova trés prometteur

5.1.1 La plus récente supernova galactique (ou presque...)

Le vestige de supernova galactique Cassiopée A est la plus puissante source ra-
dio du ciel (& 408 MHz notamment) et c’est ce qui a conduit a sa découverte et a
son appellation il y a 75 ans [Jansky, 1933]. Apres l'identification d’une contrepar-
tie optique Cassiopée A est classifiée comme nouveau type de nébulosité galactique
(en méme temps qu'un autre objet, Puppis A) en raison de son aspect inhabituel
et de la présence de deux types de nébulosités/filaments différant fortement tant
cinématiquement que spectralement : les QSF's et les FMKs (Quasi-Stationnary Floc-
culi et Fast-Moving Knots ; voir explication plus loin), sur lesquels nous reviendrons
plus tard. De telles caractéristiques n’apparaissaient pas dans les paradigmes de ves-
tiges de supernova de 1’époque : Crabe, Tycho et Kepler. L’identification de la vraie
nature de Cassiopée A (et de Puppis A) sera finalement opérée plus tard, et l'in-
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5.1. Un vestige de supernova trés prometteur

terprétation de sa structure si particuliere commence alors, un travail qui se poursuit
encore aujourd’hui.

Cassiopée A conserve cependant une place de choix parmi les autres SNRs ga-
lactiques en ce qu’elle est le reste de la plus récente supernova galactique connue a
ce jour. Thorstensen et al. [2001] a suivi I’évolution ballistique de certains fragments
optiques sur des durées allant de 23 a 48 ans et a conclu a une explosion probable
autour de 1671 (ou légerement plus tard si une décélération des fragments est prise
en compte). Etant donnée la relative proximité de Cassiopée A (3.4kpc selon Reed
et al. [1995]), il est surprenant qu’aucun événement céleste majeur n’ait été enregistré
durant cette période. L’observation en 1680 par ’astronome britannique Flamsteed
d’un astre transitoire de magnitude 6 dans la direction de Cassiopée A a longtemps
été associée a I'explosion [Ashworth, 1980] mais cette hypotheése demeure encore au-
jourd’hui controversée [Stephenson and Green, 2005]. Il convient par ailleurs de noter
la découverte récente par Chandra de G1.940.3, un reste de supernova proche du
centre galactique dont 'age est estimé a environ un siecle [Reynolds et al., 2008].

5.1.2 Une explosion asymétrique

Par sa relative jeunesse et sa proximité, Cassiopée A constitue une opportunité
unique pour I’étude d’un certain nombre de processus astrophysiques : la nucléosynthe-
se par les étoiles massives, 1’évolution des jeunes SNRs ou encore le mécanisme d’ex-
plosion des supernovae de type core-collapse. Sur ce dernier point, en particulier, un
vif intérét pour Cassiopée A a été suscité par 'accumulation de preuves observation-
nelles indiquant que son explosion et/ou son expansion ont été asymétriques.

Il y a tout d’abord la présence d’'un jet et d'un contre-jet, pointant respectivement
vers le nord-est et le sud-ouest et dépassant largement le choc avant généré dans le
milieu inter- ou circumstellaire par ’explosion. L’analyse dans le domaine optique de
certains des fragments les plus extérieurs du jet révele une composition riche en S
et des vitesses de 'ordre de 14000 kms™'; cela contraste fortement avec le reste de
'objet ou les débris les plus rapides sont les ” Nitrogen Knots” (NKs), avec une vitesse
radiale d’environ 10000 kms™!, suivis par des ”Fast-Moving Knots” (FMKs)!, avec
des vitesses allant de 4000 & 9500 kms™! riches en O puis en S [Fesen et al., 2006b,
voir la Fig. 5.1]. Des images dans le domaine X prises par Chandra (voir Fig. 5.2)
font clairement apparaitre les jets et confirment que le jet nord-est est riche en pro-
duits de combustion de I’O tels Si, S, Ar et Ca [Vink, 2004, Hwang et al., 2004]. Les

'Les NKs et les FMKs sont issus de la fragmentation de I’ejecta, & la suite d’une forte turbulence
ou d’instabilités Rayleigh-Taylor par exemple. En pénétrant & des vitesses hypersoniques dans la
matiere inter- ou circumstellaire ou dans la couche d’ejecta choquée, ils génerent des ondes de chocs
dans le milieu. La pression de stagnation en aval de ces chocs induit alors des chocs internes dans les
FMKSs et les NKs ce qui, selon les conditions de température et de densité, déclenche leur émission
optique.
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Fi1c. 5.1 — Distribution spatiale de 1825 Fast-Moving Knots. En rouge, les FMKs
présentant une intense émission [NII], en vert ceux présentant une intense émission
[OII] et en bleu ceux présentant une intense émission [SII] [Fesen et al., 2006a].

observations Chandra montrent par ailleurs qu’en deux régions étendues au moins de
la matiere riche en Fe semble se trouver a l'extérieur de matiere riche en Si [Hwang
et al., 2000, Hughes et al., 2000]. Ceci a été confirmé par une analyse Doppler basée
sur des données XMM-Newton, ot le Fe se trouve effectivement au-dessus du Si apres
déprojection [Willingale et al., 2002, 2003]. Cette inversion chimique suggere que les
couches les plus profondes de I'ejecta ont subi un mélange conséquent. A une tout
autre échelle, la grande variété spectrale des FMKSs en ce qui concerne les intensités
relatives des raies interdites [SII] et [OIII] combinée a I’absence de corrélation entre
ces spectres et les vitesses des FMKs indique que 'explosion a été le siege d’une forte
turbulence et/ou d’une combustion inégale [Chevalier and Kirshner, 1979].
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5.1. Un vestige de supernova trés prometteur

Fi1G. 5.2 — Image Chandra de Cassiopée A réalisée a partir de 1 Ms d’observation.
En rouge apparait I’émission de la raie Si He « (1.78-2.00keV), en bleu celle de la
raie Fe K (6.52-6.95keV) et en vert un continuum (4.2-6.4keV) vraisemblablement
imputable a I’émission synchrotron des électrons accélérés au niveau du choc avant
[Hwang et al., 2004].

5.1.3 Le progéniteur de Cassiopée A

La compréhension du vestige de supernova Cassiopée A et de I’explosion qui lui
a donné naissance passe nécessairement par l'identification de son progéniteur. La
supposition qui a longtemps prévalu a ce sujet a été fondée sur des arguments essen-
tiellement spectraux. En effet, les NKs, avec leur composition riche en N et He et leurs
vitesses supérieures a celles de tous les autres types d’ejecta (en dehors des fragments
du jet), ont été interprétés comme des fragments de la photosphere du progéniteur. Ce
dernier devait donc s’étre débarrassé, au moment de la supernova, de son enveloppe
d’H et apparaitre comme une étoile Wolf-Rayet de type WN qui a finalement explosé
en SNIb [Fesen et al., 1987]. Cette conclusion était par ailleurs étayée par la présence
des " Quasi-Stationnary Flocculi” (QSFs), des nébulosités optiques riches en N et He
et animées de faibles vitesses radiales, de 'ordre de quelques centaines de kms™. Les
QSF's seraient alors des surdensités dans la matiere circumstellaire ejectée par 1'étoile
avant ’explosion et dont 1’émission optique serait déclenchée par le passage du choc
avant.

Des observations de plus en plus précises ont par la suite mis en évidence une
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F1a. 5.3 — Spectre de la supernova de Cassiopée A (obtenue grace a son écho de
lumiere sur la poussiére interstellaire) comparée a la courbe de lumiere de la SNIIB
SN1993J [Krause et al., 2008].

émission Ha dans le spectre de plusieurs QSF's et d'une poignée de NKs [Fesen and
Becker, 1991, Fesen, 2001]. Ceci implique qu’au moment de 'explosion, le progéniteur
devait encore posséder une fine couche d’H a sa surface, et que la supernova corres-
pondante a probablement connu une courte phase photosphérique de type SNII. Un
argument supplémentaire en faveur de ce schéma est venu de I'étude de 'état dy-
namique de Cassiopée A par Chevalier and Oishi [2003]. Les auteurs ont confronté
des simulations hydrodynamiques de vestige de supernova en expansion dans un vent
stellaire avec les données observationnelles pertinentes : age, position et parametre
d’expansion des chocs avant et retour. Leur conclusion est que Cassiopée A est en ex-
pansion dans un milieu circumstellaire dense, caractéristique plutot d’'une supergéante
rouge que d’une étoile de type Wolf-Rayet. Sous cette hypothese, la supernova cor-
respondante devait étre de type SNIIb. Ceci a été confirmé avec éclat par Krause
et al. [2008], qui ont pu obtenir le spectre optique de la supernova de Cassiopée A
au moment de son maximum a partir de I’écho diffusé par la poussiere interstellaire.
Ce spectre est incroyablement similaire a celui de SN1993J (voir Fig. 5.3), qui passe
pour étre le paradigme d’une explosion de type SNIIb. Le progéniteur de Cassiopée
semble donc a présent fortement contraint : il s’agit d’'une supergéante rouge de masse
initiale entre 13 et 20 My et ayant perdu la quasi totalité de son enveloppe d’'H au
moment de I'effondrement de son coeur d’He.

5.1.4 La seule source connue de **Ti

Etant donné son jeune age, Cassiopée A a rapidement été considérée comme une
cible privilégiée pour la recherche de 1'émission gamma caractéristique du 4*Ti, dont la
durée de vie moyenne est de 85 ans. Une émission haute énergie a 1157.0 keV en prove-
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F1G. 5.4 — Spectre de Cassiopée A obtenu par INTEGRAL/IBIS pour les raies basses
énergies du “Ti [Renaud et al., 2006].

nance de Cassiopée A a effectivement été observée par Iyudin et al. [1994] grace a des
données CGRO/COMPTEL, accréditant par la les théories de nucléosynthese explo-
sive dans les supernovae. Le flux de (7.041.7) x 107 ph cm? s~! initialement publié par
TIyudin et al. [1994] fut toutefois révisé & (3.440.9) x 107° ph cm? s~! par Dupraz et al.
[1997] & partir d'un jeu de données augmenté. La détection des raies basses énergies a
67.9 et 78.4keV fut ensuite réalisée par Vink et al. [2001] grace a I'instrument Beppo-
SAX/PDS puis par Renaud et al. [2006, voir la Fig. 5.4] grace a INTEGRAL/IBIS,
avec des flux de (2.14+0.7) x 10~° phem?s7! et (2.2+0.5) x 107° phem? s respective-
ment. La combinaison des trois mesures donne un flux de (2.54-0.3) x 107° phcm? s™*
dans chacune des raies de décroissance du **Ti. Etant donné 'dge et 1’dloignement
de Cassiopée A, ce flux implique une masse initiale de *Ti d’environ 1.6 x10~* M
(sous 'hypothése supplémentaire que le *Ti n’est pas fortement ionisé, ce qui pour-
rait ralentir sa décroissance par capture électronique ; voir Mochizuki et al. [1999]).
Un tel rendement est bien supérieur a la plupart des prédictions théoriques ob-
tenues dans le cadre d'une explosion sphérique. La Fig. 5.5 reproduit la Fig. 5 de
Prantzos [2004] et montre les rendements en *Ti et 5°Ni des plus récents modeles
sphériques d’explosion :
— Ceux de Limongi and Chieffi [2003], calculés pour des masses initiales de 15 a
35Mg, et des énergies d’explosion comprises entre 0.4 et 1.8 foe?.
— Ceux de Rauscher et al. [2002], calculés pour des masses initiales de 15 a 25 Mg

2Rappel : 1 foe=10°! ergs (fifty one ergs)
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F1G. 5.5 — Comparaison des rendements en *4Ti et ®*Ni déduits pour Cassiopée A et
SN1987A aux rendements théoriques de différents modeles [Prantzos, 2004].

et des énergies d’explosion comprises entre 1.2 et 2.3 foe.

La masse initiale de *4Ti produite par Cassiopée A est également portée sur le gra-
phique pour comparaison, en méme temps que celle produite par SN1987A et estimée
par modélisation de sa courbe de lumiere tardive [Motizuki and Kumagai, 2004].

Les masses de #*Ti observées sont compatibles avec les modeles les plus énergétiques
de chacune des masses initiales considérées par Limongi and Chieffi [2003], mais
sont supérieures aux modeles de Rauscher et al. [2002], au mieux d’un facteur 2, au
pire d'un facteur 10. Cependant, les masses de °°Ni impliquées seraient de l'ordre
de 0.2-0.3 Mg, ce qui semble difficilement conciliable avec notre perception des deux
événements : dans le cas de SN1987A la masse de °Ni éjectée a été estimée & 0.07 M,
et en ce qui concerne Cassiopée A, la faible luminosité de 'explosion (marginalement
voire non observée) exclut a priori un rendement important. Cette contradiction
apparente a permis par le passé d’invoquer des modeles d’explosion non-sphérique
comme solution au dilemme. En effet, les travaux de Nagataki et al. [1997, 1998],
basés sur une injection asymétrique d’énergie, et ceux de Maeda and Nomoto [2003],
impliquant un processus d’accrétion et d’éjection sous forme de jets bipolaires, ont
permis d’aboutir & des rendements en **Ti compatibles avec ceux estimés pour Cas-
siopée A et SN1987A, tout en augmentant le ratio *Ti/%°Ni. Dans les simulations
de Maeda and Nomoto [2003], par exemple, la matiere stellaire présente sur ’axe
des jets hydrodynamiques est portée a des températures bien supérieures a celles qui
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auraient été obtenues dans le cas d’'une injection isotrope d’énergie; il en résulte une
expansion plus rapide et un alpha-rich freeze-out plus efficace se traduisant par un
rendement accru en 4Ti.

Des travaux ultérieurs, cependant, appellent une lecture différente de la situation.
Young et al. [2006] ont étudié I’absorption en direction de Cassiopée A et conclu que
I'explosion aurait pu produire jusqu’a 0.2 My, de °°Ni tout en restant compatible avec
les observations de 1680. Par ailleurs, la révision de la section efficace de la réaction
PCa(a, )™ Ti par Nassar et al. [2006] implique une augmentation par un facteur 2
des rendements calculés antérieurement. Ces avancées n’excluent en rien 1’éventualité
d'une explosion asymétrique comme moteur de la nucléosynthese du *Ti dans Cas-
siopée A et SN1987A, mais elles ramenent les modeles sphériques dans la partie. Un
probléeme plus fondamental ressort du travail du The et al. [2006] qui ont montré que
I'absence de sources galactiques de **Ti autres que Cassiopée A suggere soit que le
taux de supernovae galactique est surévalué, soit que les supernovae produisant du
4T revetent un caractere d’exception.

Face a ces incertitudes, la mission INTEGRAL affichait parmi ses objectifs pre-
miers 'étude des raies du **Ti. L'imageur IBIS a détecté sans ambiguité les raies
basse énergie du **Ti dans Cassiopée A, mais n’a malheureusement découvert aucune
autre source galactique [Renaud et al., 2006]. En particulier, la réalité de Vela Jr
[Iyudin et al., 1998] n’a pas été confirmée. Quant a l'instrument SPI, sa résolution
spectrale devait permettre une analyse de la cinématique du **Ti dans Cassiopée A,
et ainsi nous renseigner sur les conditions de sa nucléosynthese et donc sur ’explosion
qui en est la source.

5.2 Les observations SPI de Cassiopée A

5.2.1 Les spectres source

L’étude des raies de décroissance du *Ti dans Cassiopée A grace au spectrometre
SPI a un objectif double : confirmer et affiner encore la mesure du flux réalisée a ce
jour par trois instruments (COMPTEL, PDS et IBIS), et déterminer pour la premiere
fois les caractéristiques spectrales de ces raies gamma. Cependant, si ses performances
spectrométriques sont bien supérieures a celles des trois instruments sus-mentionnés,
SPI ne permettra d’obtenir que des informations du premier ordre : décalage et
élargissement Doppler éventuels des raies. Ces deux grandeurs augmentent, pour une
méme vitesse physique de la source, linéairement avec I’énergie. Nous nous attendons
donc, pour des valeurs raisonnables des vitesses, a observer des raies basses énergies
pas ou peu décalées et élargies, et une raie haute énergie beaucoup plus affectée par
la cinématique des ejecta. En particulier, pour une vitesse d’expansion suffisamment
importante, la raie a 1157.0keV pourrait étre trop étalée et noyée dans les fluctua-
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F1G. 5.6 — Spectres bruts délivrés par INTEGRAL/SPI aux énergies des raies de
décroissance du **Ti. En haut autour de 68 et 78 keV, en bas autour de 1157 keV.

tions du bruit de fond instrumental. Dans ce cas, une limite inférieure sur la vitesse
d’expansion pourrait étre obtenue a partir de la non-détection de la raie haute énergie,
pendant que les raies basse énergie fourniraient une limite supérieure.

Les observations SE et ME2 de Cassiopée A réalisées entre les révolutions 19 et
539 ont été analysées, ce qui représente une exposition effective d’environ 4.4 et 6.6 Ms
a basse et haute énergie respectivement?. L’examen des spectres bruts (dominés par le
bruit de fond) donne un apergu des problemes qui risquent de compliquer 'extraction
du signal provenant de Cassiopée A. La Fig. 5.6 montre tout d’abord que la raie a
67.9keV sera a priori impossible a observer puisque noyée dans un intense complexe
de raies de bruit de fond. Par ailleurs, la raie a 1157.0 keV est naturellement présente
dans le bruit de fond; il faudra donc s’assurer autant que possible qu'un éventuel
signal source obtenu apres analyse n’est pas juste le résidu d’une soustraction in-

3Les expositions effectives différentes s’expliquent par le fait que des OGs différents ont été
utilisés a basse et haute énergie. Ceci car le bruit de fond instrumental a basse énergie s’est révélé
plus difficile a reproduire et qu'un plus grand nombre de pointages ont été exclu.
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complete du bruit de fond.

Le traitement des données est décrit en Annexe; nous ne présenterons dans ce
chapitre que les résultats finalement obtenus. Le modele céleste utilisé pour Cassiopée
A est une source ponctuelle (car sa dimension angulaire d’environ 5’ est bien inférieure
a la résolution angulaire de 2.8° de SPI) en (1,b)=(111.73°-2.13°) et ce modele a été
ajusté aux données en méme temps que les modeles de bruit de fond. Les spectres
source a haute et basse énergie sont fournis en Fig. 5.7. Comme attendu, la raie a
67.9keV est inaccessible a cause d’un bruit de fond trop intense a cette énergie. Un
exces faible apparait vers 77-78keV avec un flux de (2.4+1.6) x 107° phem?s™! com-
patible avec la valeur aujourd’hui admise de (2.5 & 0.3) x 107° phem? s, La largeur
de la raie reflete la résolution spectrale de SPI a cette énergie, mais sa position est
en revanche décalée de 0.8 + 0.5keV par rapport a I’énergie nominale de 78.4keV. A
haute énergie, aucun signal ne ressort de maniere significative, indiquant par la que
la raie est vraisemblablement élargie.

5.2.2 Estimation des erreurs systématiques

Etant donné la faible significativité des résultats et avant d’entreprendre une
quelconque interprétation des spectres obtenus, j’ai réalisé une étude approfondie
des erreurs systématiques qui pourraient éventuellement affecter notre analyse des
données. Les résidus temporels obtenus apres ajustement sont présentés en Annexe.
Ils s’averent plutot satisfaisants & haute énergie, avec un x? réduit de 1.0, qui aug-
mente jusqu’a des valeurs de 2-3 en étudiant les résidus sur de plus longues échelles de
temps. Pour ce qui est des basses énergies, les résidus temporels sont un peu moins
bons & 1'échelle du pointage, avec un x? réduit de 1.2, et se dégradent également
sur le long-terme. Comme expliqué dans le chapitre 3, un tel comportement n’est
pas nécessairement dramatique car un effet de moyenne des dérives long-terme in-
tervient pour les OG suffisamment fournis; par ailleurs, la répercussion des erreurs
systématiques de 'espace des données vers les résultats (images, spectres,...) n’est
pas automatique.

Afin d’évaluer 'impact réel des erreurs systématiques mises en évidence précé-
demment, j’ai étudié la distribution des résidus célestes (résidus projetés sur le ciel).
Les Figs. 5.8 et 5.9 comparent les résidus célestes obtenus a des résultats de simu-
lation ; les distributions correspondantes sont confrontées en Fig. 5.10. Dans le cas
de la raie a 1157.0 keV, les résidus célestes de notre analyse suivent parfaitement
la distribution statistique obtenue lorsque le modele de bruit de fond et le modele
céleste utilisés sont les fonctions vraies. Cela signifie que les écarts systématiques qui
subsistent dans l’espace des données n’ont aucune répercussion sur le résultat final
(en l'occurence le spectre). Dans le cas de la raie a 78.4keV, par contre, la distribu-
tion obtenue est plus large que les distributions simulées, ce qui indique clairement
qu’apres ajustement des modeles de bruit de fond et de ciel, il reste dans 1'espace des
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F1G. 5.7 — Spectres de Cassiopée A aux énergies des raies de décroissance du #Ti. En
haut le spectre des raies basse énergie a 67.9 et 78.4keV, en bas le spectre de la raie
haute énergie a 1157.a keV ; les courbes rouges correspondent a un ajustement conjoint
des trois raies, la courbe bleu pointillé donne le continuum X-dur de Cassiopée A
(d’apres Renaud et al. [2006]).
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F1Gc. 5.8 — Images des résidus célestes pour la bande 76-78 keV. En haut, les résidus
obtenus a l'issue de notre analyse; en bas, des résidus purement statistiques issus de

simulation.
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données des écarts systématiques pouvant étre indiment compensés par une émission
céleste artificielle. Il faut donc ajouter a l'erreur statistique sur le flux une certaine
erreur systématique.

A partir de la distribution des résidus célestes, il est possible d’évaluer cette erreur
systématique. Sous 'hypothese que les écarts statistiques et systématiques suivent des
distributions gaussiennes (ce qui, d’apres les graphes 5.10, semble une supposition rai-
sonnable), la distribution des résidus célestes apres analyse est une convolution de
la distribution des écarts systématiques par la distribution statistique. Si o4 est
I'écart-type de la distribution des fluctuations statistiques et o, I'écart-type de la
distribution des écarts systématiques, on a donc :

0-152015 = U?mt + O-SQ,ys =(1+ f2)052,tat avec f = Tous (5.1)
O stat
Le facteur f est donc le coefficient par lequel il faut multiplier I'incertitude statis-
tique pour obtenir I'erreur systématique. Dans le cas de I'analyse a 78keV, f vaut
environ 1.7. La prise en compte des erreurs systématiques entame donc sérieusement
la significativité d’un résultat déja tres marginal.

Une autre évaluation des erreurs systématiques a été réalisée via le MLR (voir cha-
pitre 3). La source ponctuelle utilisée comme modele de Cassiopée A a été déplacée
sur une centaine de positions a l'intérieur d’un périmetre de 20° x 20° autour de la
position vraie de Cassiopée A. Les valeurs du MLR obtenues pour toutes ces po-
sitions apres ajustement aux données ont été comparées aux valeurs obtenues par
simulation ; les résultats (non présentés ici) confirment les conclusions de I’analyse
des résidus célestes : pour l'analyse a 1157keV la distribution des MLRs dans le
champ de Cassiopée A suit la distribution statistique, alors que 'analyse a 78 keV
donne des valeurs de MLR globalement trop grandes (a cause de la compensation des
trop forts résidus célestes).

En conclusion, la détection de la raie a 67.9keV est impossible et celle de la
raie a 78.4keV est bien trop incertaine, du point de vue de la statistique comme
des systématiques. L’analyse de la raie a 1157.0keV est, en revanche, propre et
dénuée d’erreurs systématiques. Le spectre obtenu, combiné au flux de (2.5 £+ 0.3) x
10~° phem? st estimé grace & CGRO, PDS et IBIS, nous permet ainsi de donner une
limite inférieure & 20 d’environ 500 km s~ sur la vitesse moyenne d’expansion du *Ti
dans Cassiopée A (voir Fig. 5.11). Cette valeur est obtenue par le calcul suivant :

FWHM?

astro

= FWHM?ot - FWHM?nstru
1 FWHM 440
Vastro = 7 1=~ X
2 1157.0
ou FWHM, ., désigne la largeur a mi-hauteur du signal astrophysique, FWHM;,, .

la résolution spectrale de SPI a 1157keV (environ 2keV) et FWHM,,, la largeur
a mi-hauteur du signal obtenu dans le spectre SPI. Cette derniere est la somme

(5.2)

83



5.3. Le site de production du **Ti

32 | ' T - T T T
30 L | Line flux: 2.6.10 x)h:‘(’rv‘.'.r"; 1
Ling position: 1187 keV
28 - -
26
) 24 L d
~ 24
22 -
20
18 L 4
16 ! ! A 1 ! I
2 4 6 8 10 12 14 16

FWHM (keV)

F1G. 5.11 — Contour de x? pour la largeur totale (astrophysique-+instrumentale) de
la raie a 1157keV, en supposant une raie non décalée et un flux de (2.5 + 0.3) x
10~° phem?s~ 1.

quadratique des deux premieres, sous ’hypothese implicite de la convolution d’un
signal astrophysique gaussien par une réponse instrumentale gaussienne. Enfin, v,
est la vitesse caractéristique associée a 1’élargissement Doppler FWHM,;,, et ¢ est la
vitesse de la lumiere. Nous allons a présent voir si cette valeur permet de contraindre
le mécanisme d’explosion de la supernova qui a donné naissance a Cassiopée A.

5.3 Le site de production du *Ti

Nous cherchons ici a contraindre la dynamique des premiers instants de I’explosion
au travers de la nucléosynthese du #4Ti. Cette nucléosynthese requiert des conditions
extrémes que ’on ne rencontre qu’a proximité du moteur de la supernova. Identifier
le site de production du **Ti pourrait potentiellement nous apporter des informations
précieuses sur la fagon dont I'énergie de I'explosion a été communiquée a I’enveloppe
et sur le role éventuellement joué par le jet dans ce processus.

SPI ne fournit aucune information détaillée sur la distribution spatiale du #4Ti
dans Cassiopée A, dont le diametre de 5’ est bien inférieur a la résolution angulaire
de 2.8° de I'instrument. Néanmoins, notre limite inférieure sur la vitesse d’expansion,
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combinée & des considérations sur la nucléosynthese du #4Ti, peut étre interprétée
dans le cadre du grand nombre d’observations et d’études réalisées sur Cassiopée A.
En particulier, puisque le “4Ti est synthétisé par combustion explosive du Si, une
forte corrélation spatiale entre le **Ti et le ®°Ni est & prévoir. Un inventaire du Fe
présent dans Cassiopée A s’impose donc.

5.3.1 Le fer présent dans Cassiopée A

Les observations Chandra de Cassiopée A montrent une émission de la raie K du Fe
en provenance des régions sud-est, ouest et nord-ouest du vestige [Hughes et al., 2000,
Hwang et al., 2000]. Hwang and Laming [2003] ont par la suite identifié dans la zone
sud-est un ensemble de fragments riches en Fe et méme ce qui semble étre un nuage
de Fe pur. Tout ce Fe appartient vraisemblablement a des parcelles de la couche de
combustion explosive du Si qui auraient diffusé jusqu’a ’enveloppe a la suite d’insta-
bilités Rayleigh-Taylor accompagnant I’explosion [Kifonidis et al., 2003]. La fraction
exacte de Fe susceptible d’avoir connu cette évolution demeure toutefois incertaine.
Hwang and Laming [2003] estiment que ces fragments, rendus ”visibles” en X par la
compression subie a la traversée du choc retour, ne contiennent que quelques % de la
quantité totale de Fe produite dans I’explosion, dont la majeure partie est probable-
ment encore en expansion libre a l'intérieur du choc retour. Cependant, les auteurs
soulignent qu’une certaine quantité de Fe pourraient bien étre présente plus loin en
aval du choc retour et /ou plus proche de celui-ci, et étre présentement indétectable en
X a cause respectivement d’une température trop basse (résultant du refroidissement
radiatif apres traversée du choc retour) ou d’une densité trop basse (liée au profil de
densité en aval du choc retour).

Willingale et al. [2002, 2003] ont fait une étude spectrale de Cassiopée couvrant
la totalité de 'objet, et ont ainsi déterminé que la masse d’ejecta comprimé par le
choc retour s’éleve a 2.2 My, tandis que la masse de milieu inter- ou circumstellaire
avalé par le choc avant atteint 7.9 M. Grace aux abondances déterminées lors de
la modélisation spectrale de chaque pixel de leur image, les auteurs ont calculé que
la masse totale de Fe actuellement visible en X est de 0.058 M, ce qui représente
une fraction non-négligeable des 0.1 M de °°Ni typiquement produit dans une su-
pernova. Méme en prenant en compte le fait qu'une certaine quantité de Fe était
peut-étre présente initialement dans 1’étoile, a cause d’une métallicité initiale non-
nulle du progéniteur, cela représente toujours 0.04 My, (pour une métallicité initiale
solaire). Si nous considérons par ailleurs, comme suggéré par Hwang and Laming
[2003], qu'une certaine quantité de Fe n’émettant pas ou peu en X (a cause d’un
milieu trop froid ou pas assez dense) existe dans la couche d’ejecta choqué, il semble
probable qu’une importante quantité de Fe soit aujourd’hui présente en aval du choc
retour. Le reste de la masse de Fe produite dans ’explosion pourrait alors étre soit en
expansion libre en amont du choc retour, soit dans le jet (et peut-étre aussi le contre-
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jet). Comme confirmation de cette derniere possibilité, Laming et al. [2006] a montré
que l'intensité de la raie K du Fe augmente le long du jet, ce qui pourrait indiquer
une abondance croissante de Fe le long du jet? et la présence & son extrémité dune
quantité importante de Fe aujourd’hui invisible en X par suite de son refroidissement
radiatif et de son expansion®.

Le Fe serait donc présent en trois endroits dans Cassiopée A : deux sites avérés
qui sont le jet et la couche d’ejecta choqué, et un site vraisemblable, sur des argu-
ments de nucléosynthese, qui est la couche d’ejecta non choqué et en expansion libre.
Jusqu’a récemment, la quantité totale de Fe synthétisé dans l’explosion demeurait
mal contrainte. Young et al. [2006] ont montré qu’au plus 0.2 My, de Ni ont pu étre
produit. Par ailleurs, 'identification récente de Cassiopée A comme vestige d’une
SNIIb permet de restreindre plus encore I'intervalle; les rendements en 5°Ni estimés
pour SN1993J, paradigme de SNIIb, vont de 0.07 & 0.15 M, [voir Krause et al., 2008,
et références associées|, a comparer au 0.04-0.06 My recensé pour Cassiopée A. Il
est donc possible qu’entre 0.01 et 0.11 My de Fe soient aujourd’hui présents dans
Cassiopée A mais inaccessibles a nos télescopes X.

5.3.2 La cinématique actuelle de Cassiopée A

Examinons a présent les caractéristiques cinématiques de chacun de ces sites. En
ce qui concerne la zone d’ejecta choqué, les travaux de Willingale et al. [2002, 2003]
ont abouti & des vitesses radiales (rms) de l'ordre de 1700-1800 kms™'. La vitesse
d’expansion libre au niveau du choc retour a été estimée a environ 5000 kms—! par
Morse et al. [2004] & partir de 'étude ballistique de fragments optiques et décroit
a priori jusqu’a une valeur nulle (a la position du mass-cut) en se dirigeant vers le
centre de Cassiopée A. Par ailleurs, Hwang and Laming [2003] et Laming and Hwang
[2003] ont déterminé & partir de modeles hydrodynamiques analytiques qu’environ
0.2My d’ejecta étaient toujours en expansion libre, ce qui laisse suffisamment de
place pour du Fe non choqué au centre de Cassiopée A. Pour ce qui est du jet,
aucune estimation de vitesse (& ma connaissance) n’a été réalisée. En revanche, il
est établi que la région du jet a été le lieu d'une injection accrue d’énergie avec
toutefois un degré d’asymétrie modeste, loin de ceux nécessaires a 1’éruption d’un
sursaut gamma [Laming and Hwang, 2003, Laming et al., 2006]. Dans les modeles
d’explosion bipolaire de Maeda and Nomoto [2003], ’évolution hydrodynamique de
la supernova conduit & une inversion chimique le long des jets : le *Ti et le 5°Ni
se retrouvent 3 la téte du jet, avec des vitesses de l'ordre de 20000 kms~!, suivis

4En soi, l'intensité croissante de la raie K du Fe ne permet pas de conclure & une abondance
croissante, mais Laming et al. [2006] ont également observé une tendance similaire sur les abondances
obtenues par modélisation spectrale.

®Une hypothese renforcée par le fait que le refroidissement radiatif est d’autant plus efficace que
labondance de Fe est importante (toutes choses égales par ailleurs).
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par le 28Si et 1''°0. L’applicabilité du travail de Maeda and Nomoto [2003] au cas
de Cassiopée A n’est pas directe, dans la mesure ou leurs calculs ont été réalisés
pour des masses de presupernova de 8 et 16 M, (alors que la masse avant explosion
de Cassiopée A semble autour de 4 Mg et celle de SN1993J entre 3 et 6 My), et
que le degré d’asymétrie de leur explosion est maximal (alors qu’il semble modéré
pour Cassiopée A). Cependant, I'inversion chimique observée dans leurs simulations
fait écho a 'abondance croissante de Fe le long du jet suggérée par [Laming et al.,
2006], mais également au ratio S/O croissant observé par van den Bergh [1971], Fesen
[2001] dans les FMKSs optiques du jet. Nous retiendrons donc, pour I'hypothese d’une
production de *Ti dans les jets de Cassiopée A, une vitesse associée de 20000 km s~!.
Sachant que les jets de Cassiopée A se situent a l'intérieur d’un angle de +20° par
rapport au plan du ciel [Fesen, 2001], la vitesse apparente d’expansion du 44Ti le long
de la ligne de visée est donc au maximum de 'ordre de 6800 kms™!.

Les trois sites possibles de présence du **Ti se caractérisent donc par des vitesses
apparentes d’expansion de :

~ 1700-1800 km st pour la couche d’ejecta choqué.

— 0-5000km s~ pour la couche d’ejecta en expansion libre.

—~ < 6800kms~! pour le jet.
Notre limite inférieure de 500 kms~! sur la vitesse d’expansion du **Ti ne permet
donc ni de favoriser ni d’éliminer aucune de ces trois options. En revanche, il semble
exclu que le *4Ti se situe a proximité du mass-cut, dont la vitesse est théoriquement
nulle, contrairement a ce qui est prédit par les modeles parfaitement sphériques.

1

5.4 Synthese

Les résultats de cette analyse des raies du **Ti dans Cassiopée A sont en deca
des attentes placées initialement dans INTEGRAL. A cause d’'un fort bruit de fond
instrumental dont la variabilité n’a pu étre reproduite avec précision, la détection des
deux raies basse énergie n’a pas été possible. A 1157 keV, aucun signal n’a été décelé
de maniere significative. Apres avoir soigneusement vérifié que 'analyse correspon-
dante est dénuée d’erreurs systématiques liées a la modélisation du bruit de fond, il
a été établi que cette absence de signal s’expliquait par un élargissement Doppler a
une vitesse d’au moins 500 km s,

Cette limite inférieure sur la vitesse d’expansion du **Ti a été confrontée a ’en-
semble des informations d’ordre cinématique déduites d’observations en optique et
en X de Cassiopée A. Il en ressort que notre résultat ne permet pas d’isoler le
4“Ti & Dlintérieur du vestige et nous renseigne donc peu sur les conditions de sa
nucléosynthese. La seule conclusion qui nous soit accessible est que le #4T1i ne se situe
pas a la limite du mass-cut, dont la vitesse est théoriquement nulle, contrairement a
ce qui est obtenu dans les modeles parfaitement sphériques.
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Chapitre 6

L’activité stellaire de la Galaxie
révélée par 1'°Al et le ""Fe

6.1 Historique de I’’Al et du “Fe

6.1.1 Des années 1970 a COMPTEL...

L’histoire de 1'* Al commence avec les calculs de nucléosynthese de Arnett [1969),
qui prédirent que la combustion explosive du carbone génere de petites quantités de
ce radio-isotope. La production d’?6Al dans la Galaxie fut démontrée par la mise en
évidence d’anomalies isotopiques dans des cristaux de la météorite d’Allende [Lee
et al., 1977]. Des exces de 2°Mg suggérent en effet la présence d’?Al au moment de
la condensation du Systeme Solaire. La courte durée de vie de l'isotope, en compa-
raison de I’age de I’Univers, implique qu’un événement nucléosynthétique a enrichi la
nébuleuse proto-solaire en 26Al dans les quelques millions d’années précédant la forma-
tion du Systéme Solaire!. La présence d’?Al au moment de I’édification du Systéme
Solaire est primordiale dans la mesure ou la décroissance de l'isotope constitue une
source de chaleur importante, potentiellement responsable de la différentiation chi-
mique des planetes.

Les années 70 ont donc vu de nombreuses recherches porter sur les sites probables
de synthese de 1'*° Al afin d’éclaircir et de quantifier le role de I'*Al dans la formation
de notre Systeme Solaire. La plupart des sites de combustion explosive des superno-
vae [Arnett, 1969, Schramm, 1971, Chance and Harris, 1979] et certaines phases de
combustion hydrostatique des étoiles massives [Arnett and Wefel, 1978] ont été pro-
posés, en méme temps que les explosions de novae [Clayton and Hoyle, 1976, Arnould
et al., 1980] ou les pulsations thermiques des étoiles AGB [Norgaard, 1980].

1L événement en question est peut-étre d’ailleurs & l’origine de la formation du Systéme Solaire
en ayant provoqué l'effondrement d’une masse de gaz en nébuleuse proto-solaire.
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6.1. Historique de I'*Al et du %Fe

La découverte d'un signal céleste de décroissance a 1809 keV de 1'* Al par Maho-
ney et al. [1982, 1984] a partir d’observations du satellite HEAO-3 confirma avec éclat
la réalité de 'activité nucléosynthétique de la Galaxie, et signa par la méme 'acte
de naissance de I’astronomie gamma nucléaire. L’étude de la nucléosynthese de 1'26Al
prenait alors une dimension supplémentaire. Toutefois, le manque d’information so-
lide sur la distribution spatiale de I’émission a 1809 keV ainsi que les incertitudes sur
les rendements des différentes sources possibles ne permettaient alors pas d’en pri-
vilégier une par rapport aux autres. Le dilemme fut finalement levé dans les années
90 grace a l'observatoire CGRO de la NASA (et en particulier a I'instrument COMP-
TEL) qui fournit la premiére carte complete du ciel dans la raie de 1'*6Al. Le résultat
final, obtenu apres 9 années d’opération, montre clairement une émission d’origine
galactique [Pliischke et al., 2001}, excluant par la méme un scenario local [Morfill and
Hartquist, 1985, Diehl et al., 1994] ou de source ponctuelle au centre galactique [Hille-
brandt et al., 1986]. La comparaison de cette carte avec des panoramas de la Galaxie
a d’autres longueurs d’onde révéla une forte corrélation entre la distribution spatiale
de I’émission gamma a 1809 keV et celle du rayonnement de bremsstrahlung observé
en radio a 53 GHz par COBE/DMR [Knédlseder et al., 1999a]. La carte DMR trace
le gaz interstellaire ionisé par 'intense continuum de Lyman des étoiles massives, et
sa forte ressemblance avec la carte COMPTEL suggere alors que les étoiles massives
sont la principale source de 1’6 Al galactique.

6.1.2 De COMPTEL a INTEGRAL...?

Au moment du lancement d’INTEGRAL, en 2002, le probleme de 1'?6Al s’était
donc considérablement éclairci : les observations de COMPTEL avaient révélé la dis-
tribution céleste du rayonnement a 1809 keV et permis d’identifier la source dominante
du radio-isotope. Les interrogations sur l'origine de 1'*°Al se sont alors déplacées du
type d’objet aux processus exacts de nucléosynthese et d’éjection. Les deux possibi-
lités envisagées alors étaient les supernovae de type I et les étoiles de type Wolf-Rayet
via leurs vents puissants. Dans cette quéte pour la source exacte de 1'>Al, un autre
radio-isotope acquit une importance grandissante : le °Fe. Ce dernier est produit par
capture neutronique rapide durant la combustion en couche de 'He et du C dans
les étoiles massives, ainsi que lors des explosions de supernova [Clayton, 1971]. 1l
est quasi-uniquement libéré lors de ’explosion de I’étoile, et présenterait, d’apres les
calculs de nucléosynthese, des flux a 1173.2 et 1332.5keV du méme ordre de gran-
deur que ceux de I'’*Al [Ramaty and Lingenfelter, 1977]. Le flux total observé dans
les raies du %°Fe est en fait 6-8 fois inférieur & celui enregistré a 1809keV, ce qui
explique que leur détection n’ait été réalisée que tres récemment. La premiere mise
en évidence est due a Smith [2004], qui observa avec RHESSI un flux de (3.6 £+ 1.4)
x 107 phem™2s7! et fut suivie par deux détections SPI & un niveau de (3.7 +
1.1) puis (4.4 £ 0.9) x 10 phem2s™! [Harris et al., 2005, Wang et al., 2007]. Le
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%Fe tracerait ainsi les seules supernovae, et des observations conjointes des signaux
célestes a 1809 et 1173/1332keV pourraient alors permetttre de déméler la contribu-
tion des vents stellaires de celle des explosions de supernova dans l'injection d’?6Al
dans I'ISM. La situation, toutefois, n’est pas simple puisque d’autres sources de *Fe
ont été proposées, telles les supernovae de type Ia [Woosley, 1997] ou les étoiles AGB
[Karakas and Lattanzio, 2007].

L’étude de la nucléosyntheése galactique de 1'*°Al et du °Fe demeure donc un
sujet relativement complexe. S’il semble a présent fermement établi que les étoiles
massives fournissent I’essentiel de 1'?6Al, la multiplicité des sources possibles de ®Fe
rend une étude conjointe des deux isotopes particulierement ardue ; d’autant plus que
la métallicité initiale des étoiles massives influe considérablement sur les rendements
et les contributions respectives des vents stellaires et des supernovae. Les différentes
sources possibles d"26Al et de °Fe different en densité ou fréquence et distribution spa-
tiale ; la détermination des origines de ')Al et du ®°Fe galactiques requiert donc une
approche photométrique autant que cartographique. Les contraintes observationnelles
a respecter ne sont pas seulement les flux observés, mais aussi et surtout la distribu-
tion dans le plan galactique de leur intensité et de leur ratio. Nous allons a présent
voir quelles sont aujourd’hui les données observationnelles dont nous disposons, et
comment elles se confrontent aux modeles les plus récents.

6.2 La Galaxie radioactive vue par SPI

6.2.1 L’émission galactique a 1809 keV

Nous allons présenter dans cette partie les observations SPI de la Galaxie dans
les raies de 1'°Al et du ®°Fe. Afin de ne pas trop alourdir le texte, seuls les résultats
sont discutés ici. Le détail du traitement des données, en particulier la modélisation
du bruit de fond aux énergies concernées, est fourni en Annexe.

La distribution galactique de I’émission & 1809keV de 1'?Al, obtenue par la
méthode de déconvolution MREM [Knodlseder et al., 1999b] a partir de 4 ans de
données SPI environ (révolutions 19 & 484), est présentée en Fig. 6.1 pour les SE et
les ME2. La carte COMPTEL correspondant aux 9 années d’exploitation de l'instru-
ment [Pliischke et al., 2001] y est également figurée pour comparaison. On remarque
immédiatement que la carte COMPTEL est fortement bruitée par rapport aux cartes
SPI, une différence due aux algorithmes utilisés. Dans le cas de la carte COMPTEL,
il s’agit de la méthode classique du Maximum d’Entropie alors que les cartes SPI ont
été produites par la méthode MREM (Multi-Resolution Expectation Maximisation,
Knédlseder et al. [1999b]), qui réalise un filtrage par ondelettes des fluctuations de
courte échelle angulaire pour ne laisser dans I'image que les structures significatives et
compatibles avec la résolution de I'instrument. Du point de vue de la morphologie glo-
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6.2. La Galaxie radioactive vue par SPI

F1a. 6.1 — Cartes MREM de la Galaxie a 1809 keV pour les SE (haut) et les ME2 (mi-
lieu) & partir de 4 ans d’observations INTEGRAL/SPI. En bas, la carte COMPTEL
basée sur 9 années d’observations.
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Fi1G. 6.2 — Carte d’exposition des 4 premieres années d’observations I’ INTEGRAL.

bale de I’émission, SPI confirme qu’en dehors d'un fort signal provenant de la région
du Cygne, ’émission est essentiellement confinée dans le plan galactique entre les lon-
gitudes -45 et 45°. Les cartes SPI SE et ME2 font apparaitre une distribution assez
surprenante ou I’émission est concentrée en quatre zones centrées approximativement
sur les longitudes | = —30, —15, 15 et 30°, et donc réparties symétriquement par rap-
port au centre galactique. Il ne s’agit pas d'un effet d’exposition, comme en témoigne
la carte d’exposition présentée en Fig. 6.2. Cependant, la réalité de telles structures
est plutot douteuse : premierement, la méthode de reconstruction d’image MREM
est un processus non-linéaire et I'algorithme ne fournit aucune information quant a
I'incertitude associée a chaque pixel de I'image. Ensuite, ces structures n’apparaissent
aucunement dans la carte de COMPTEL, qui est pourtant un instrument de sensibi-
lité équivalente ; en fait une étude plus précise des profils en longitude délivrés par les
deux instruments révele que les structures sont plutot anti-corrélées! Il semble donc
plus prudent de ne pas attacher trop d’importance au détail de ces cartes.

Nous allons & présent étudier de maniere plus quantitative 1’émission de 1'?6Al.
Suite au travail de [Knodlseder et al., 1999a], nous savons que la distribution de
I’émission a 1809keV est fortement corrélée a la distribution des étoiles massives,
révélée par I'émission free-free du gaz ionisé ou ’émission submillimétrique de la
poussiere chauffée par les UV. Nous allons donc utiliser la carte DIRBE a 240um
(ci-apres DIRBE240) comme modele de la distribution d’intensité de 1’émission de
décroissance de 1'0Al, et ajuster aux données SPI cette carte (en méme temps qu'un
modele de bruit de fond). Le flux intégré sur la Galaxie entiere est alors de (9.6 £ 0.4)
x 107 phem™2s71) et se restreint a (3.7 & 0.1) x 107*phem=2s7! dans le radian
central.

Cependant, il n’y a aucune raison a priori que le ratio entre I’émission a 240 pm et
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I’émission a 1809 keV soit constant dans le temps et dans ’espace et une représentation
de la distribution de I’émission a 1809 keV par une simple mise a ’échelle de la carte
DIRBE240 semble donc inadéquate. Pour pallier ce probleme, nous avons donc donné
une certaine souplesse a la carte DIRBE240 en la divisant en tranches de longitudes de
20° de large, ce qui ne résout pas entierement le probleme puisque chaque tranche est
une projection de zones chimiquement et physiquement différentes de la Galaxie, mais
constitue néanmoins une amélioration par rapport a une carte rigide. L’ajustement de
ce modele amélioré aux données SPI devrait ainsi fournir une estimation des flux plus
proche de la réalité. Cette initiative s’est trouvée compromise par I'exposition inégale
de SPI le long du plan galactique. La comparaison du profil longitudinal obtenu au
profil COMPTEL a révélé que les tranches correspondant a des zones relativement
peu exposées sont ajustées a des niveaux de flux vraisemblablement inférieurs a ceux
de COMPTEL (voir Fig. 6.3). L’exposition COMPTEL du plan galactique, apres les
9 années d’exploitation de I'instrument, est en effet bien plus homogene que celle de
SPI. Les variations d’exposition de COMPTEL sont de l'ordre d’un facteur 2, alors
que pour INTEGRAL elles peuvent atteindre plusieurs ordres de grandeur. La Fig.
6.2 montre clairement 1'inhomogénéité de l'exposition de SPI en dehors de la zone
[-45° ;+45°], et cette couverture inégale, combinée peut-étre a des effets systématiques
liés a la modélisation du bruit de fond, aboutit a une sous-estimation des flux dans
les zones peu ou moins exposées que le centre. Ceci montre que notre traitement du
bruit de fond n’est pas idéal puisqu’'une fraction du signal a 1809 keV est manifes-
tement "absorbée” par le modele de bruit de fond. Le profil longitudinal que nous
utiliserons par la suite est donc celui de COMPTEL, qui demeure plus fiable pour le
moment que ce que SPI peut produire. A titre de comparaison, le flux COMPTEL
a 1809keV est de (8.7 + 1.2) x 10~*phem™2s™! pour la Galaxie, et de (3.4 + 0.3)
x 10™* phem~2s7! pour le radian central. Ces valeurs sont parfaitement compatibles
avec celles que nous avons trouvées avec SPI.

Les spectres SE et ME2 de la raie a 1809 keV obtenus sur ’ensemble de la Galaxie
avec comme modele céleste la carte DIRBE240 sont fournis en Fig. 6.4. Une étude
spectrale en fonction de la longitude aurait pu permettre d’étudier le décalage des raies
(lié a la rotation galactique, voir Diehl et al. [2006]) et leur largeur (caractéristique
des conditions physiques du milieu) en fonction de la direction d’observation. Ici,
nous nous intéressons plutot aux flux, et nous présentons ces spectres surtout pour
illustrer la qualité de la détection, traduite par la forme de la raie autant que par sa
largeur qui est légerement supérieure a la résolution instrumentale.

6.2.2 L’émission galactique a 1173 et 1332 keV

Nous allons a présent rechercher 1’émission caractéristique de la décroissance du
60Fe, dont le flux est beaucoup plus faible que pour I'*Al. Le fait que la décroissance
du ®Fe se manifeste par deux raies d’émission pourrait en partie compenser ce faible
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F1G. 6.3 — Profil longitudinal de ’émission galactique a 1809 keV. Comparaison des
résultats SPI et COMPTEL.

flux, mais il n’en est rien car la raie a 1332keV est tellement difficile a extraire du
bruit de fond que sa contribution a la détection est relativement faible. Nous avons
donc utilisé comme modele de ’émission céleste a 1173 et 1332keV la méme carte
DIRBE240 que précédemment. Ce choix revient a ’hypothese implicite que les deux
isotopes suivent peu ou prou la méme distribution spatiale. Il est bon toutefois de
rappeler que, s’il a été clairement établi que les étoiles massives sont la source prin-
cipale de 1'*°Al, la situation concernant le “°Fe demeure plus floue. Les observations
n’ont jamais permis de statuer quant a la source dominante de cet isotope (s’il existe
une source dominante), et les prétendants sont nombreux : SNII ou Ib/c, étoiles AGB
ou SNIa.

Le flux obtenu en sommant les contributions des deux raies pour les événements
simples et doubles est de (9.1 & 2.6) x 107°phcm~2s~! pour I'ensemble de la Ga-
laxie, et de (3.5 & 1.0) x 107° phem ™2 s~! pour le radian central. Ce dernier résultat
est sans doute plus solide que le premier car 1’essentiel du °Fe est concentré au centre
de la Galaxie, tout comme 'exposition I’'INTEGRAL; le flux galactique total obtenu
pourrait donc étre biaisé par la distribution d’intensité de la carte DIRBE240 dont
I’ajustement est controlé essentiellement par le stéradian central. La valeur obtenue
sur le radian central est a comparer avec les flux de (3.6 & 1.4), (3.7 £ 1.1) et (4.4 £+
0.9) x 107° phem ™2 s7! publiés respectivement par Smith [2004], Harris et al. [2005],
Wang et al. [2007]. Bien que les quatre détections réalisées a ce jour (incluant la notre)
soient parfaitement compatibles dans les barres d’erreur, il est intéressant de noter
que trois d’entre elles sont centrées autour de 3.6 x 107° phem™2s™! alors que celle
de Wang et al. [2007] est a 4.4. Il est donc légitime de se demander si leur résultat ne
serait pas affecté par des systématiques ayant gonflé le flux, en particulier a 1332 keV,
ou leurs spectres SE et ME2 font apparaitre des résidus importants (voir la Fig. 2
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F1G. 6.4 — Spectres de I’émission galactique a 1809 keV a partir de 4 ans d’observations
INTEGRAL/SPI pour les événements simples (en haut) et doubles (en bas).

100



Chapitre 6. L’activité stellaire de la Galaxie révélée par 1'*°Al et le OFe

0.75 T T T T T T Y T T

o
o3}
T
I

o
KN
L]
I

H L | 1']'
RILEi lHJFI

0.3 1 i il 1 Il ! A 1 i
-16 -12 -8 -4 0 4 8 12 16

Energy offset (keV)

o
T

Flux (10 ph/cm"/s/keV)
o
e o
(%] (]
T T

o
—
(]
T

FI1G. 6.5 — Spectre de I’émission galactique de décroissance du °°Fe obtenue & partir
de 4 ans d’observations INTEGRAL/SPI en combinant les raies a 1173 et 1332keV
et les événements simples et doubles.

de leur publication). Le spectre correspondant & notre détection des raies du °Fe est
présenté en Fig. 6.5.

Nous pouvons a ce stade calculer le ratio 71173/1800 des flux de décroissance
du °Fe et de I'*Al; cette quantité renferme potentiellement des contraintes fortes
sur les mécanismes de synthese des deux isotopes étudiés et sur leur dépendance a
la métallicité. Sur 'ensemble de la Galaxie comme sur le radian central, un ratio
T1173/1800=9.4 £ 3.1% est obtenu. A titre de comparaison, la derniere valeur publiée a
ce sujet est de 14.8 + 6% [Wang et al., 2007]. Nous verrons par la suite comment ces
valeurs se comparent aux valeurs prédites par un modele de nucléosynthese galactique
de I'*Al et du ®Fe.

6.2.3 Distribution spatiale de 1’>Al galactique

Nous nous sommes jusque 13 intéressés a I’émission intégrée sur la Galaxie de 1'?6Al
et du %Fe, en faisant I’hypothese que leurs distributions spatiales étaient proches mais
sans vraiment rechercher cette distribution. L’émission de 1'*°Al est suffisamment
intense et bien définie le long du plan galactique pour permettre de comparer quelques
modele simples. Nous avons considéré ici deux familles de modeles analytiques de la
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Galaxie :

— Les modeles exponentiels, ou la densité de matiere suit une distribution expo-
nentielle dans les directions radiale et verticale (perpendiculairement au plan
galactique) ; chaque modele est donc défini par un rayon et une hauteur ca-
ractéristiques.

— Les modeles annulaires, pour lesquels la Galaxie est divisée en anneaux concen-
triques indépendants ; la densité de matiere est uniforme dans la direction ra-
diale et suit une distribution exponentielle dans la direction verticale.

L’intérét des modeles exponentiels tient au fait qu’ils ont été fréquemment employés
par le passé; nous pourrons donc grace a ces modeles comparer nos résultats a ceux
d’autres auteurs.

Nous avons exploré plusieurs valeurs du rayon et de la hauteur caractéristiques
du disque pour les modeles exponentiels. Les résultats obtenus, a savoir le MLR (voir
chapitre 3) et le facteur d’ajustement de la distribution d’intensité, sont présentés
dans le tableau 6.1 pour les événements simples et doubles combinés. Les cartes sont
normalisées a 1 M, d’?°Al; la masse stationnaire d’?Al pour un modele donné est
donc directement fournie par le facteur d’ajustement f.

Il apparait immédiatement qu’aucun modele ne peut vraiment étre privilégié a

TAB. 6.1 — Ajustement de distributions exponentielles de 1'?6Al galactique aux 4
premieres années d’observations ’INTEGRAL/SPI.

R=2.5kpc R=3.5kpc R=4.5kpc
bsgne | B2 1ATH0.049 | £=1.68 % 0.055 | f= 1.81 & 0.061
VP MLR=919 MLR=911 MLR=866
L. | = 158+ 0.052 | f=1.90 £ 0.062 | f= 212 & 0.071
—Up MLR=918 MLR=929 MLR=900
b1s0ne | = 169+ 0.056 | =212 £ 0.069 | = 2.46 & 0.080
—UP MLR=915 MLR=942 MLR=934
L 00w | = 180 £ 0.060 | = 2.32 £ 0.075 | = 2.75 + 0.089
P MLR=911 MLR=953 MLR=950
L0 ne | = 198 £ 0.066 | = 2.60 £ 0.084 | = 3.14 % 0.101
—oWUP MLR=909 MLR=949 MLR=957
f— 244 + 0.082 | = 3.20 £ 0.107 | = 4.07 + 0.130
h=1000 pc
MLR=897 MLR=946 MLR=971
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partir de cette étude paramétrique. Le plus satisfaisant en termes statistiques (c’est
a dire celui qui présente le plus grand MLR) est le modele (R=4.5kpc,h=1000pc),
mais il est en bordure de grille et la tendance du MLR laisse a penser qu'un modele
de plus grand rayon ou hauteur caractéristique donnerait un résultat encore meilleur.
Par ailleurs, cet optimum correspond & une quantité stationnaire de 4 M, d’?6Al, ce
qui est au dela des valeurs avancées par le passé (2.8 + 0.8 M, d’apres Diehl et al.
[2006]). Le probleme majeur ici est que l'extension en latitude de I’émission & 1809 keV
est mal contrainte ; I’ajustement de chaque modele se fait donc essentiellement par
le profil en longitude. Pour un modele de rayon caractéristique donné, la fraction du
flux provenant des basses latitudes galactiques, typiquement |b| < 8° (demi champ de
vue de SPI) diminue quand la hauteur du disque augmente. Lorsqu’elle est confrontée
aux données, la carte est donc poussée a des niveaux d’autant plus élevés (pour repro-
duire I’émission du plan galactique) que la hauteur du disque est importante. D’ou
une masse totale d’?Al qui augmente puisque les cartes sont toutes normalisées a
1Me.

Faute de pouvoir déterminer par les observations SPI la hauteur caractéristique du
disque d’émission a 1809 keV, nous allons la fixer a 90 pc, une valeur proche de celle
indiquée par la distribution galactique des sites de formation d’étoiles OB [Bronf-
man et al., 2000]. Pour cette hauteur de disque, un optimum est obtenu pour un
rayon caractéristique de 3.5 kpc. Compte tenu de la discussion précédente, nous re-
tiendrons donc ce modele comme le plus vraisemblable sous I'’hypothese d’une distri-
bution galactique exponentielle de 1'?°Al. La masse stationnaire d’?°Al est alors de
1.90 £ 0.06 Mg,. Pour comparaison, le modele exponentiel optimal d’apres les données
COMPTEL était R=4.5kpc et h=90 pc, avec une masse stationnaire d’?°Al de 1.8 +
0.1 Mg [Knoedlseder, 1997].

Les modeles annulaires sont a priori plus réalistes que les modeles exponentiels
pour ce qui est de la distribution de 1'>Al car les étoiles massives, sources présumées
de cet isotope, sont essentiellement regroupées dans des bras spiraux et dans l’anneau
moléculaire. La Galaxie a donc été divisée en 5 anneauxde0a 3,3a6,6a8 8a9et9
a 12kpc (le Soleil étant supposé se trouver a une distance de 8.5kpc du centre galac-
tique). La hauteur de disque a été fixée a 90 pc en vertu de la discussion précédente.
Les résultats obtenus sont présentés dans le tableau 6.2. Il s’agit des résultats obtenus
avec les seuls événements simples®. La confrontation avec le tableau 6.1 ne peut donc
étre faite directement car ce dernier résulte de la combinaison des événements simples
et doubles. Pour comparaison, le modele exponentiel de rayon 3.5 kpc et de hauteur
de disque 90 pc s’ajuste aux données SE avec un MLR de 693 respectivement, alors
que le modele annulaire de méme hauteur caractéristique conduit a une valeur de 748.
Le nombre de degrés de liberté differe pour les deux types de modeles, mais I’écart

2Suite & des problémes numériques, I'ajustement des modeles annulaires aux données ME2 n’a
pu étre réalisé.
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TAB. 6.2 — Ajustement d'une distribution annulaire de ')Al galactique aux 4
premicres années d’observations ' INTEGRAL/SPI; les masses stationnaires d’?6Al
dans chaque anneau sont listées. Le modele ” composite” inclut en plus un modele du
complexe du Cygne et de la région Sco-Cen. La masse totale n’inclue pas la contri-
bution négative du dernier anneau.

h=90 pc Composite
0.20+0.07 0.20+0.07

anneau 1 (0-3kpc

1.21+0.15 1.21+0.15

( )

anneau 2 (3-6 kpc)
anneau 3 (6-8kpc) 0.04+£0.08 0.13+£0.08

)

anneau 4 (8-9kpc 0.20+0.03 0.12+0.04

anneau 5 (9-12kpc) | -0.61+0.17 -0.28+0.18

Masse totale 26Al | 1.6540.19 M, | 1.6620.19 M,
MLR 748 784

important en MLR suggere qu’une distribution en anneaux est plus réaliste. Ceci est
confirmé par une comparaison des résidus projetés sur le ciel, présentés en Fig. 6.6.
Le modele en anneaux réduit grandement les résidus dans la région du Cygne, et en
bordure du radian central. Cependant, un déficit demeure autour de 1=80° tandis
qu’en 1=-80° le modele semble excéder les données. Cela est du au fait que le Cygne,
qui abrite une tres forte concentration d’étoiles massives proches (voir 7.1), n’a pas
d’équivalent symétrique par rapport au centre de la Galaxie. Par conséquent, 'anneau
englobant la région du Cygne est ajusté a un niveau intermédiaire entre le fort flux du
Cygne aux longitudes positives, et un flux bien plus faible aux longitudes opposées.
Il est également intéressant de remarquer que dans les deux cartes, un exces notoire
apparait dans la région Scorpion-Centaure (Sco-Cen), connue pour abriter un certain
nombre d’associations stellaires tres proches.

A partir de ces constatations, nous pouvons donc améliorer notre modele céleste
en ajoutant les composantes apparemment réclamées par les résidus, et qui semblent
ici justifiées physiquement. Pour éviter le déséquilibre gauche-droite induit par la
région du Cygne, nous complétons le modele galactique annulaire par un modele
propre au complexe du Cygne. Nous utilisons pour cela une gaussienne 2D de 3° x
3° centrée sur (1,b)=(81°,-1°) (voir I’étude morphologique de la région du Cygne
présentée en 7.2). Pour la région Sco-Cen, nous avons utlisé une gaussienne 2D de
5° x 5° centrée sur (1,b)=(0°,30°), d’apres les estimations de taille et de position
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Residuol (sigma)

-0.24 -0.18 -0.08 0.00 0.08 0.16 0.24

Residual (sigma)

-0.24 -0.16 -0.08 0.00 0.08 0.16 0.24

Residual (sigma)

-0.24 -0.16 -0.08 0.00 0.08 0.16 0.24

F1a. 6.6 — Projection des résidus de I’analyse du signal galactique a 1809 keV pour le
modele exponentiel (en haut), le modele annulaire (au milieu) et le modele composite
incluant le Cygne et Sco-Cen (en bas).
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de de Geus [1992]. Les résidus de ce modele ”composite” sont nettement améliorés
par rapport a un modele annulaire simple et 1’émission du plan galactique semble
a présent correctement reproduite (voir Fig. 6.6). Le MLR obtenu est de 784, soit
un bond de 36 points en ajoutant au modele annulaire les modeles du Cygne et
de Sco-Cen. La masse d’?6Al galactique donnée par ce modele ”composite” est de
1.740.2 My, (sans comptabiliser le dernier anneau qui présente une masse négative,
entachée d’une forte incertitude). Cette valeur est inférieure (quoique compatible a
I'intérieur des barres d’erreur) a celle de 2.8 + 0.8 M, avancée par Diehl et al. [2006] ;
il faut toutefois garder a l'esprit que cette estimation de la masse d’?°Al est liée, faute
de pouvoir la contraindre par les observations, a une hypothese sur I’extension en la-
titude de ’émission galactique a 1809 keV. Si la hauteur caractéristique de I’émission
a 1809 keV est fixée a 300 pc, au lieu de 90 pc, 'ajustement aux données est équivalent
(méme MLR) mais la masse stationnaire d’*®Al passe a 2.0+0.2 M.

Avec ce modele céleste, les flux a 1809 keV du complexe du Cygne et des associa-
tions stellaires de Sco-Cen sont de (3.76 £ 1.12) x 107° phem 257! et (8.17 + 1.53)
x 107° phem™2s7! respectivement. Nous nous intéresserons plus en détail au flux du
Cygne dans la partie 7.2. En ce qui concerne Sco-Cen, le flux élevé que nous trouvons
est plutot surprenant, bien qu’un résultat du méme ordre ait été obtenu par un autre
groupe (environ (6 4+ 2) x 107°phem™2s7!, voir Diehl [2008]). Il est tres étonnant
qu’une région présentant un tel flux n’apparaisse pas, ou pas plus nettement, dans les
cartes COMPTEL. L’étendue importante de la région Sco-Cen est peut-étre la cause
de cette absence, mais ’émission du Cygne, pourtant relativement étendue aussi,
ressort sans ambiguité dans les images COMPTEL. Une étude plus approfondie est
nécessaire pour déterminer si ce signal correspond effectivement a une source céleste,
ou s’il s’agit d'un artefact 1ié a l'instrument et/ou & la méthode d’analyse.

Les modeles annulaires, a priori plus vraisemblables, révelent que la majeure partie
de la masse galactique d’?°Al est localisée entre 3 et 6kpc de rayon galactocentrique,
un fait déja mis en évidence par COMPTEL (voir la Fig. 6.9). Ce résultat n’est
pas surprenant puisque cette zone abrite I’Anneau Moléculaire Géant, un énorme
complexe de nuages moléculaires qui est le siege d’une intense formation stellaire.
Nous allons, dans la section suivante, tenter de reproduire cette distribution radiale
de I'°Al et du I'Fe a partir de notre connaissance actuelle de la Galaxie et des
mécanismes de nucléosynthese stellaire.

6.3 Modélisation de I’’°Al et du “Fe galactiques

Les contraintes observationnelles sur 1'?6Al et le %Fe galactiques que nous avons
établies grace a INTEGRAL/SPI sont les flux et ratios de flux sur 'ensemble de
la Galaxie et pour le radian central ainsi que la masse stationnaire d’?°Al, quoique
ce dernier parametre dépende de I'hypothese faite sur la distribution spatiale de
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Iisotope. Il faut ajouter a cela le profil longitudinal de I’émission a 1809 keV déterminé
a partir des 9 années d’observations COMPTEL. Nous allons a présent confronter ces
données aux prédictions des modeles de nucléosynthese stellaire.

6.3.1 Modele et hypotheses

Sous ’hypothese que la Galaxie est un milieu globalement a 1’équilibre pour ce
qui est de la production et de la décroissance de 1Al et du Fe (car I'age de la
Galaxie est bien plus grand que la durée de vie de ')Al et des étoiles massives les
plus petites, de I'ordre de 30 Myr pour une masse initiale de 9 M, voir Meynet and
Maeder [2003]), trois modeles/hypotheses sont nécessaires pour déterminer cet état
stationnaire :

1. Les rendements des modeles stellaires pour la gamme de masse pertinente et en
fonction de la métallicité.

2. Une estimation du gradient galactique de métallicité.

3. Un modele de la distribution spatiale de I'activité de formation stellaire de la
Galaxie.

Les rendements en fonction de la métallicité ont été présentés dans le chapitre 4.
Rappelons juste qu’ils sont basés sur de tres récents modeles de nucléosynthese stel-
laire, ce qui nous a permis de contruire une grille complete allant de 11 a 120 Mg
et incluant pour toutes ces masses initiales les contributions hydrostatiques autant
qu’explosives.

Le gradient galactique de métallicité est 'objet de nombreuses recherches liées
a l’évolution chimique de la Galaxie et nous en avons sélectionné deux dans la
littérature :

1. Shaver et al. [1983], Najarro [2000] :
d(logZ)/dR= -0.07 dexkpc™! entre 1.7 et 15 kpc

2. Daflon and Cunha [2003] :
d(logZ)/dR= -0.04 dexkpc™! entre 4.4 et 12.9kpc

La normalisation est réalisée a partir de la métallicité solaire Z=0.02 pour R=8.5kpc.
La différence essentielle entre ces deux modeles se situe au niveau du centre ga-
lactique ; le modele 1 prescrit un centre galactique de rayon 1.7kpc ou regne une
métallicité de 0.06, tandis que le modele 2 donne un centre galactique plus étendu de
4.4 kpc avec une métallicité plus faible de 0.03.

En ce qui concerne le taux de formation stellaire (SFR), nous avons repris une
hypothese de Palacios et al. [2005] et utilisé la distribution des régions HII en fonction
de la distance galactocentrique, telle que déterminée par Paladini et al. [2004]. Les
régions HII sont le fruit de l'extréme luminosité des étoiles massives et ce type de
traceur est donc particulierement pertinent pour ce qui est de I’étude de 1'*°Al et du
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F1G. 6.7 — Distribution radiale des régions HII galactiques (d’apres Paladini et al.
[2004]). La distribution complete (celle que nous avons utilisée) apparait en tireté;
celle qui est figurée en trait plein correspond a un sous-échantillon excluant les régions
HII proches du cercle solaire.

%Fe. La Fig. 6.7 reproduit les résultats obtenus par Paladini et al. [2004] & partir d’un
échantillon d’environ 800 objets. Nous avons également considéré, comme indicateur
de la formation stellaire, la distribution du gaz moléculaire telle que tracée par la
raie a 115 GHz du CO [Dame, 1993, Dame et al., 2001]. En effet, il semble naturel
que la distribution des étoiles massives soit corrélée a la densité du gaz moléculaire
H, puisque c’est I'effondrement de ce gaz qui leur donne naissance (par ailleurs, la
durée de vie des étoiles massives est faible devant le temps caractéristique de la dy-
namique du gaz moléculaire). Le meilleur traceur du Hy galactique est I’émission a
115 GHz du CO et I’'avantage du CO sur les régions HII est qu’il permet un inventaire
du gaz moléculaire sur la totalité de la Galaxie alors que 'observation des régions
HII souffre fortement d’un probleme de confusion des sources au centre de la Galaxie.
Nous verrons cependant que les deux distributions produisent des résultats similaires.
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A partir de ces hypotheses, la distribution stationnaire de 1'*Al et du ®°Fe dans
la Galaxie est calculée de la fagon suivante :

Map
Qi(R) = o(R) x 7 x / gi(M) 5 m=+9dm (6.1)
Miow
14kpe 120 Mg
avec / o(R)27 Rdr x / m~ 1 dm = 20000 /Myr (6.2)
0 8

et i = %Al ou Fe

Ot o(R) est le taux de formation stellaire en nombre d’étoiles par unité de surface et
de temps, fonction du rayon galactocentrique R, défini par la distribution des régions
HII ou du CO. Le parametre 7; est la durée de vie moyenne en Myr de 1'°Al ou
du ®Fe. La fonction ¢;(M) donne le rendement total en 2Al ou %°Fe d’une étoile de
masse initale M. La grandeur Q;(R) est la densité surfacique stationnaire d’?°Al ou
Fe au rayon R, en Mg par unité de surface. Les bornes M, et M, délimitent la
gamme de masse pour laquelle les rendements sont disponibles et enfin, x représente
la pente de 'IMF. L’équation 6.2 normalise le taux de formation stellaire a deux
étoiles massives (masse initiale entre 8 et 120 M) par siecle pour 'ensemble de la
Galaxie, ce qui est l'estimation généralement admise pour le taux de supernova de
type core-collapse [Tammann et al., 1994].

6.3.2 Masses et flux prédits

Les résultats obtenus sont présentés en Figs. 6.8. Pour chaque traceur de la for-
mation stellaire, deux pentes de 'IMF ont été essayées : la pente ”historique” a 1.35
[Salpeter, 1955] et celle a 1.8 tenant compte de la binarité des étoiles [Kroupa and
Weidner, 2003]). Il est apparu que le choix du gradient de métallicité n’a pas un im-
pact majeur sur les résultats. Ceci s’explique par le fait que ’essentiel de la formation
stellaire (d’apres notre hypothese) s’effectue entre 4 et 6kpc et que les métallicités
données par les deux modeles sont relativement proches dans ce domaine. Afin de
ne pas surcharger les graphiques, seuls les résultats correspondant au gradient de
métallicité 1 (nommé Z1 par la suite) sont représentés.

Rappelons tout d’abord que les résultats présentés en Figs. 6.8 correspondent a
une normalisation de 2 supernovae de type core-collapse par siecle, une valeur qui
n’est en rien figée. Les profils longitudinaux modélisés peuvent donc étre ajustés dans
un sens ou dans l'autre pour reproduire au mieux le profil enregistré par COMP-
TEL. On constate que cette mise a 1’échelle dépend de la pente de 'IMF. La chute
des flux prédits, en particulier pour I'*Al, lorsque la pente de 'IMF est augmentée
montre clairement la prépondérance des étoiles les plus massives dans la production
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Chapitre 6. L’activité stellaire de la Galaxie révélée par 1'*°Al et le OFe

de I'*5Al et du “Fe. Pour une pente de 1.8, les observations semblent correctement
reproduites pour un taux de formation stellaire d’environ 2 étoiles massives par siecle.
En revanche, si la pente est relevée a 1.35 un taux de formation stellaire d’environ
1.3 étoiles massives par siecle suffit & expliquer la distribution galactique de 1'*6Al
et du %°Fe. La pente de 'IMF est donc un facteur important pour la normalisation
de 'activité stellaire, mais les Figs. 6.8 montrent qu’elle influe peu sur la forme des
profils longitudinaux d’émission. En effet, quelque soit le traceur de formation stel-
laire utilisé, le profil d’émission a 1809 keV prédit épouse relativement bien le profil
observé excepté en deux points :

— Au centre galactique, ou I'on constate un déficit d’émission dans le modele. L’ex-
plication la plus probable est que notre modele sous-estime 'activité stellaire
de cette région. En ce qui concerne la distribution des régions HII, I'inventaire
est délicat dans les régions densément peuplées du centre galactique; le profil
radial utilisé démarre d’ailleurs & un rayon de 3kpc (voir Fig. 6.7). Pour la
distribution du CO, le profil radial utilisé a été construit en excluant le fort pic
d’émission de la région centrale du Nuclear Bulge; il est aujourd’hui reconnu
que cette zone de quelques centaines de parsecs abrite un grand nombre d’étoiles
massives [Launhardt et al., 2002] et leur contribution n’est donc pas prise en
compte dans notre modele.

— Auniveau du Cygne, dont la spécificité, a savoir une forte concentration d’étoiles
massives proches, n’est pas correctement prise en compte dans le modele. En
effet, dans les deux traceurs de formation stellaire que nous avons utilisés, la
contribution du Cygne est bien présente mais elle est distribuée uniformément
sur I'anneau galactique correspondant, ce qui diminue l'intensité prédite dans
la direction de cette région. Par ailleurs, il est intéressant de noter que, quelque
soit le traceur de formation stellaire utilisé, le profil longitudinal a 1809 keV
présente un regain d’émission dans la zone 70° < || < 90°. Cela signifierait
qu’il y a dans le flux a 1809 keV provenant de la direction du Cygne une forte
contribution d’arriere-plan (a hauteur d’environ 50% d’apres la Fig. 6.8). Ce
résultat est de premiere importance car il réduit considérablement le flux propre
au complexe du Cygne et le rapproche des prédictions théoriques des modeles
de nucléosynthese. Nous aborderons cela dans le chapitre suivant.

Signalons enfin que, dans tous les cas, le flux a 1173/1332keV prédit pour le radian
central correspond bien a la mesure INTEGRAL/SPI.

Le tableau 6.3 illustre de maniere plus quantitative les résultats de notre modélisa-
tion de la nucléosynthese galactique de 1Al et du %“Fe. Les contraintes observa-
tionnelles sont issues de 'ajustement aux observations SPI du modele ”composite”,
constitué d’une distribution galactique de masse en anneaux (avec une hauteur ca-
ractéristique de 90pc) et de modeles spécifiques pour les régions particulieres du
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TaB. 6.3 — Comparaison quantitative des prédictions du modele de nucléosynthese ga-
lactique de 1'*Al et du °Fe aux 4 premieres années d’observations INTEGRAL/SPI.

Galaxie Observations Modele CO | Modele HII

Flux de '?6Al (9.6 £ 0.4) x 107* | 8.7 x 107* | 11.2 x 1074

Flux du Fe (9.1 £ 2.6) x 1075 | 14.0 x 1075 | 18.1x 10~?
Ratio des flux r1173/1800 0.09 4+ 0.03 0.16 0.16

Masse 26Al 1.66 4+ 0.19 M, 1.67 Mg 1.70 Mg,

Radian central Observations Modele CO | Modele HII

Flux de 1'*6Al (3.7+0.1) x 107* | 3.1 x 107* | 3.4 x 107*

Flux du ®Fe (3.5 £1.0) x 107° | 3.7 x 107° | 4.0 x 107°
Ratio des flux r1173/1800 0.09 £ 0.03 0.12 0.12

Cygne et de Sco-Cen. Le tableau 6.3 montre que la prédiction de la masse totale
d'?6Al galactique (en excluant les contributions particulieres du Cygne et de Sco-
Cen) est en excellent accord avec la quantité déduite des observations. Un examen
détaillé de la répartition radiale de cette quantité révele cependant des différences
entre nos prédictions et les observations SPI et COMPTEL (voir Fig. 6.9). Au centre
galactique, le modele basé sur le CO sous-estime apparemment la quantité d26Al
par rapport aux observations SPI et COMPTEL. Entre 3 et 6 kpc, la position de
I’anneau moléculaire géant, se concentre 'essentiel de 1'?°Al et ’on retrouve cette ca-
ractéristique autant dans les observations que dans les prédictions. Les données SPI
indiquent une quantité d’?6 Al supérieure au modele, mais I'estimation COMPTEL est
compatible avec ce qui est prédit ; la combinaison des deux mesures est en excellent
accord avec le modele. Pour 'anneau suivant, entre 6 et 8 kpc, les prévisions excedent
les observations d'un facteur 3-4, alors que pour 'anneau solaire, entre 8 et 9kpc,
nous obtenons un bon accord®. Enfin, les prévisions pour l'anneau le plus éloigné
sont compatibles avec la mesure COMPTEL (notre mesure SPI étant négative donc
non-physique ; une combinaison des deux mesures est en revanche également compa-
tible.). Si les régions HII sont utilisées comme traceur de la formation stellaire, la

311 faut noter ici que le point de mesure SPI n’est pas directement comparable au point de mesure
COMPTEL. En effet, dans notre modele céleste, le complexe du Cygne est pris en compte et sa
contribution n’est donc pas mélangée a celle de I’anneau sous-jacent, ce qui n’est pas le cas pour la
valeur COMPTEL.
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tendance est identique mais la distribution radiale de 1'’*Al semble mieux reproduire
les observations (voir Fig. 6.9 en bas).

Il n’est pas évident de favoriser un traceur par rapport a 'autre; comme nous
I’avons déja dit, I'inventaire du CO est a priori plus fiable, mais il convient de noter
un certain nombre de simplifications implicites dans notre traduction du profil CO
en profil de taux de formation stellaire :

— Rappelons tout d’abord que ce n’est pas le CO que nous souhaitons utiliser
comme traceur mais bien le gaz moléculaire. La distribution galactique du gaz
moléculaire est obtenue indirectement a partir de celle du CO via un facteur
X=N(H,)/I(CO), dont la valeur et I’éventuel gradient galactique demeurent
toujours incertains. Dans notre modele de nucléosynthese galactique, nous avons
implicitement utilisé un taux de conversion constant. Cependant, Boselli et al.
[2002] ont trouvé une relation de proportionnalité inverse entre le facteur X et
la métallicité a partir de valeurs intégrées sur des galaxies entieres ; si ce résultat
est également valable pour le profil radial de la Galaxie, le taux de formation
stellaire de notre modele en serait diminué au centre et augmenté en périphérie.

— D’autre part, nous avons fait I’hypothese d'une simple relation linéaire entre
densité surfacique de Hy et taux surfacique de formation stellaire. En réalité, la
formation stellaire au sein d'une galaxie peut étre décrite par la loi empirique
de Schmidt [Schmidt, 1959] :

Yopp = ALY

gas

(6.3)

Il faut noter premierement que cette loi est basée sur la densité total de gaz
(moléculaire+atomique) alors que nous n’avons utilisé que la composante molécu-
laire ; cette différence, toutefois, préte peu a conséquences [Boissier et al., 2003].
Ensuite, 'exposant N que nous avons utilisé est implicitement de 1, mais des
valeurs allant de 0.8 & 2.1 ont été proposées [Wong and Blitz, 2002].

Ces simplifications dans le traitement de la distribution du CO comme traceur de la
formation stellaire constituent des sources potentielles d’erreur; une analyse plus
sophistiquée, incluant les effets discutés ci-dessus, pourrait permettre d’améliorer
I’adéquation entre prédictions et observations.

Il faut également rappeler, afin d’apprécier la situation dans son ensemble, que
les rendements en 26Al et ®°Fe des supernovae n’ont pas été calculés pour différentes
métallicités, mais ont été extrapolés a partir de modeles sans rotation via la masse des
coeurs CO. Comme discuté dans le chapitre 4, il est probable que nos rendements de
supernova soient surestimés a faible métallicité (régions périphériques) et sous-estimés
a forte métallicité (régions centrales), en particulier pour le ®“Fe. En conséquence, nos
profils radiaux et longitudinaux d’émission seraient accentués au centre et allégés vers
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6.4. Synthese

I'extérieur. L’hypothese sur la dépendance des rendements de supernova a la seule
masse des coeurs CO constitue donc une source supplémentaire d’erreur dont 1'im-
portance pourra probablement étre évaluée dans les prochaines années grace a de
nouvelles grilles de modeles.

Enfin, il est intéressant de remarquer que le gradient galactique de métallicité
entraine une variation du ratio des flux r1173/1809 avec la longitude, comme le montre
la Fig. 6.10. Les fortes métallicités rencontrées au centre de la Galaxie impliquent de
plus grands réservoirs initiaux de Mg et dopent la perte de masse, ce qui augmente
le rendement hydrostatique en 2°Al; dans le méme temps, la masse des coeurs CO
des étoiles les plus massives est diminuée par cette perte de masse accrue, d’ou un
rendement moindre en %°Fe. Les faibles métallicités ont rigoureusement 'effet inverse,
ce qui fait que le ratio 71173/1800 augmente du centre vers la périphérie de la Galaxie.
La valeur de ri173/1809 que nous avons mesurée pour le centre de la Galaxie est en
accord avec la valeur prédite, mais sur I’ensemble de la Galaxie nous trouvons un ra-
tio a priori trop faible. Cela est vraisemblablement du & une sous-estimation du flux
global du ®Fe. Les données du tableau 6.3 indiquent en effet que notre estimation
du flux galactique a 1173/1332keV est en deca de ce qui est attendu. Dans le méme
temps, les valeurs observée et prédite pour le radian central sont en bon accord, ce
qui suggere que c’est le flux du disque que nous sous-estimons. Les incertitudes sur
les flux mesurés sont telles que nous ne pouvons aujourd’hui observer cet effet de
la métallicité. Par ailleurs, les incertitudes, dans notre modele, sur la dépendance a
la métallicité des rendements en ®Fe font que 'amplitude exacte de cette variation
de 71173/1800 avec la longitude demeure incertaine. L’accumulation des observations
du plan galactique jusqu’a 'arrét de la mission INTEGRAL permettra peut-étre de
mettre en évidence ce phénomene.

6.4 Synthese

L’analyse des 4 premieéres années d’observations 'INTEGRAL/SPI a permis de
renforcer le panorama galactique a 1809 keV dressé il y a quelques années par COMP-
TEL. Le profil d’émission mesuré par SPI est optimalement décrit par une distribu-
tion spatiale de 1'?Al en anneaux concentriques, avec une masse stationnaire totale
de 1.7 £ 0.2 Mg, dont 1.2 Mg, se situent entre 3 et 6 kpc en coincidence avec I'anneau
moléculaire géant. Il faut toutefois garder a I’esprit que cette estimation de la masse
d’?6Al est liée, faute de pouvoir la contraindre par les observations, & une hypothese
sur ’extension en latitude de I’émission galactique a 1809 keV.

Au cours de cette étude de I'émission galactique a 1809keV, il est apparu que le
flux a 1809 keV provenant de la direction du Cygne incluait une forte contribution
d’arriere-plan, a hauteur d’environ 50% environ, ce qui est de premiére importance
pour une étude détaillée des associations OB de cette région (voir le chapitre sui-
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F1G. 6.9 — Distribution radiale observée et prédite de 1'*°Al et du °Fe. En haut, la
distribution galactique du CO a été utilisée pour tracer la formation stellaire, en bas
il s’agit des régions HII.
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F1G. 6.10 — Evolution théorique du ratio des flux %Fe/?9Al avec la longitude.

vant) ; par ailleurs, un fort signal en provenance de la région Sco-Cen a été mis en
évidence et appelle un approfondissement.

En ce qui concerne le rayonnement gamma de décroissance du ®Fe, le flux mesuré
sur le stéradian central est en excellent accord avec les valeurs publiés mais il n’a
pas été possible d’étudier le signal de maniere plus étendue. Le profil galactique de
I’émission a 1173/1332 keV demeure donc toujours mal contraint, et avec lui la masse
stationnaire totale de °Fe galactique.

Ces données ont été confrontées a un modele de nucléosynthese galactique de
1'26A1 et du %°Fe basé sur de récents calculs de nucléosynthese stellaire. A partir d’es-
timations du gradient galactique de métallicité et de traceurs du taux de formation
stellaire, la distribution radiale de la masse d’?°Al et le profil longitudinal de son
émission de décroissance ont été simulés. Avec un taux de formation stellaire d’envi-
ron 2 étoiles massive par siecle, les résultats obtenus sont relativement satisfaisants et
permettent de rendre compte de I'essentiel des observations (la normalisation de 'ac-
tivité de formation stellaire étant liée a la pente de 'IMF). Les écarts constatés sont
vraisemblablement introduits par le traceur de formation stellaire et les rendements
des supernovae.
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Chapitre 7

L’activité nucléosynthétique de la
région du Cygne

Afin d’éprouver plus en détail les modeles stellaires et leur nucléosynthese, nous
nous sommes restreints a une région plus petite, dont la population et les caractéristi-
ques spatiales nous sont mieux connues que pour la Galaxie, mais qui dans le méme
temps délivre un signal de décroissance de 1'*°Al et du ®°Fe suffisamment intense que
nous puissions I’'observer sans ambiguité. Les conditions sont drastiques, mais il existe
heureusement un candidat : la région du Cygne.

7.1 Le Cygne, une région riche ... et briilante

7.1.1 Une structure ambigiie...

La singularité de la région du Cygne apparait clairement sur plusieurs clichés
de la Galaxie a différentes longueurs d’onde. La région comprise entre 70° et 90°
de longitude est particulierement proéminente en continuum radio a 0.4 et 2.7 GHz,
dans la raie du CO a 115GHz, dans l'infra-rouge tracant I’émission de la poussiere
et dans les gamma d’énergies supérieures a 300 MeV, indiquant une forte concentra-
tion de matiere autant que la présence de sources puissantes de rayonnement. La
question est alors de savoir s’il s’agit la d’une superposition apparente de plusieurs
objets répartis sur une dizaine de kpc, ou d’une unique structure particulierement
énergétique. La direction de la région du Cygne est tangente au bras Local (ou bras
d’Orion) ; cette proximité du cercle solaire compromet 1’évaluation cinématique des
distances jusqu’a environ 4 kpc car les variations de vitesse radiale le long de la ligne
de visée sont inférieures a la dispersion des vitesses des nuages interstellaires. L’étude
de la région est compliquée par cette confusion des distances autant que par la forte
absorption interstellaire dans cette direction. Les cartes d’extinction obtenues grace
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au CO, au rougissement des bandes spectrales infra-rouges J,H,K ou par le comptage
des étoiles indiquent des niveaux d’atténuation allant jusqu’a A, = 32 [Bontemps,
2008]. La distribution des différents objets le long de la ligne de visée a donc long-
temps été sujette a controverses (voir discussion et références plus loin), mais ces
dernieres années ont vu plusieurs campagnes d’observations permettre des avancées
importantes sur ce point.

L’essentiel de ce que la région du Cygne recele se cache derriere le Great Cy-
gnus Rift, un ensemble de trois nuages moléculaires se trouvant en avant-plan a une
distance d’environ 600 pc et entrainant une extinction de quelques magnitudes [Lau-
galys and Straizys, 2002]. La zone la plus active de la région du Cygne couvre une
étendue d’environ 10° x 10° et est connue sous le nom de Cygnus X, une appella-
tion remontant aux observations de Piddington and Minnett [1952] qui révélerent
une source tres étendue d’émission radio apparemment thermique. Les observations
ultérieures de Wendker et al. [1991] ont permis de séparer spatialement et spectrale-
ment les différentes contributions a cette émission. Sources extragalactiques et restes
de supernova mis a part, Cygnus X apparait en radio comme la superposition d’un
grand nombre de sources étendues d’émission thermique, des régions HII plus ou
moins denses, sur un fond galactique non-thermique. La région est particulierement
riche en étoiles massives, et les principales étoiles OB ont été réparties en 9 groupes
par Humphreys [1978]. Ce premier travail a toutefois fortement pati de 1'extinction
interstellaire précédemment évoquée. Un recensement plus précis du contenu stel-
laire de la région du Cygne a été réalisé par Knodlseder [2000], Knodlseder et al.
[2002] & partir du catalogue de sources ponctuelles 2MASS! [Le Duigou and Knodl-
seder, 2002]. Cette approche a mis en évidence que la population de I’'amas Cyg OB2
avait été considérablement sous-évaluée et qu’en fait d’association OB, Cyg OB2
se trouve plutot avoir les caractéristiques d'un jeune amas globulaire : le nombre
d’étoiles de type O est estimé entre 100 et 120 [Knodlseder, 2000, Comeron and Pas-
quali, 2000], une concentration rarement égalée dans la Galaxie. La proximité est
étonnante également (comparée a d’autres associations OB importantes) avec une
distance estimée a 1.5-1.7kpc. Le caractere exceptionnel de cet objet incite tout na-
turellement a penser que les spécificités apparentes de la région du Cygne trouvent
leurs origines dans la débauche d’énergie radiative et mécanique qu’un tel rassemble-
ment laisse supposer.

Une des premieres propositions en ce sens fut celle de Véron [1965], qui avanca
que les données radio sur Cygnus X pouvaient étre interprétées comme l’émission
thermique d’une sphere de Stromgren de 160 pc de diametre, avec pour source de
rayonnement 1’association VI Cygni (ancienne dénomination de Cyg OB2) située en
son centre. Un argument supplémentaire en faveur d’'un complexe unique dans le

L extinction réduite dans les bandes infra-rouges J,H et K permettant d’atteindre des objets
enfouis profondément.

122



Chapitre 7. L’activité nucléosynthétique de la région du Cygne

Cygne fut développé par Cash et al. [1980] a partir des données X de 'expérience
HEAO1-A2. Des observations dans la bande 0.5-1.0keV montrent en effet un gigan-
tesque anneau de 13° entourant Cygnus X. L’auteur interprete alors cette émission
X, ainsi que d’autres observations de régions HI et HII, comme résultant d’une super-
bulle qui serait alimentée par I'amas Cyg OB2. Les étoiles massives connues a I’époque
comme appartenant a Cyg OB2 sont trop peu nombreuses pour avoir produit par leurs
vents une structure d’un tel gigantisme, ce qui conduisit Cash et al. [1980] a envisager
comme source d’énergie une série de 30-100 supernovae ayant explosé tout au long des
3-10 derniers millions d’années. Les étoiles massives observées aujourd’hui dans Cyg
OB2 seraient alors d’une génération ultérieure a celles qui ont creusé la superbulle.
Cependant, d’autres travaux réfutent 1'idée selon laquelle la région du Cygne telle
que nous la voyons serait dominée par une structure unique et cohérente [Bochka-
rev and Sitnik, 1985, Wendker et al., 1991, Uyaniker et al., 2001]. D’apres Uyaniker
et al. [2001], les observations X, CO, radio et infra-rouge de la région du Cygne ne
suggerent aucune corrélation spatiale, et les morphologies apparentes sont le simple
résultat d’'un enchevétrement de bulles HII et de nuages moléculaires le long du bras
d’Orion vu en enfilade. Cette conclusion, toutefois, a été tirée sans prendre en compte
la révision du contenu stellaire de Cyg OB2. Et s’il est indéniable que bien des objets
de la région du Cygne se distribuent sur la profondeur, la présence d’'un amas jeune
si peuplé que Cyg OB2 va nécessairement sculpter son environnement sur de grandes
échelles. Ou alors le milieu interstellaire qui ’entoure possede des caractéristiques
bien inhabituelles, et ce serait un autre dilemme que de I'expliquer.

7.1.2 ... finalement résolue!

L’analyse d’observations sub-millimétriques de la raie du CO dans la région du
Cygne révele deux énormes complexes, Nord et Sud, de nuages moléculaires dont
les masses s’élevent respectivement a 2.8 et 4.8 105 M, [Schneider et al., 2006]. Les
auteurs ont comparé ces données CO a des observations MSX de 1’émission a 8.3 ym?
et par des corrélations spatiales entre pics d’émission CO, amas stellaires, et régions
HII, ils ont pu montrer que la majorité des nuages moléculaires de la région du
Cygne participent d’'une structure cohérente située a environ 1.7 kpc. Ce complexe
moléculaire est en toute vraisemblance le réservoir de matiere a partir duquel les amas
Cyg OB2, OB9 et peut-étre OB1 se sont formés. Le rayonnement et les vents de leurs
étoiles les plus massives ont par la suite allumé des sites secondaires de formation
stellaire par compression des plus denses nuages moléculaires alentours. En témoigne
le grand nombre de sources ponctuelles tres lumineuses observées en infra-rouge [Hora,
2008] dans Cygnus X autant que dans Cyg OB2 et trahissant I'existence d’objets

2L’émission étendue & 8.3 ym est due aux petits grains et aux molécules d’hydrocarbures aroma-
tiques polycyliques chauffés par le rayonnement UV stellaire. Elle indique donc les interfaces entre
nuages moléculaires et champs de radiation intense.
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protostellaires enfouis dans leurs nuages moléculaires parents. L’impact de Cyg OB2
sur son environnement a été examiné par Lozinskaya et al. [2002], qui dresse une liste
des observations pouvant étayer la réalité de la superbulle du Cygne : Un ensemble de
filaments optiques révele la couche de matiere interstellaire chassée par la superbulle,
I’analyse interférométrique de la raie Ha indiquant une vitesse d’expansion de I'ordre
de 25-50kms™!. A lintérieur de cette coquille, le gaz chaud émet en X et nous
apparait comme un simple anneau a cause d’une forte absorption dans la direction du
centre de la structure. Enfin, I’émission radio thermique étendue et diffuse de Cygnus
X provient des nuages moléculaires plus ou moins denses ayant survécu a I’épisode de
formation stellaire et maintenant ionisé par le rayonnement des étoiles jeunes. Avec la
révision du nombre d’étoiles de Cyg OB2, les dimensions de la structure deviennent
tout a fait compatibles avec I'énergie que peut fournir ’amas. L’hypothese de Cash
et al. [1980] impliquant quelques dizaines de supernovae n’est plus nécessaire et la
seule action des vents stellaires pendant quelques millions d’années a pu assurer la
croissance de la superbulle jusqu’a sa taille présumément observée. Par ailleurs, la
région semble extrémement pauvre en vestiges de supernovae. Le catalogue de Green?
fait état d’une dizaine de restes de supernova entre les longitudes 70° et 90°, mais
d’apres une compilation des distances par Kaplan et al. [2004], aucun de ces objets ne
semble associé au complexe du Cygne situé a environ 1.5-1.7kpc. La sensibilité des
observations radio de Wendker et al. [1991] suggere, sous ’hypothese que I’évolution
des SNRs suit une relation X —d entre brillance radio et diametre, qu’aucun autre reste
de supernova du type de ceux observés ailleurs dans la Galaxie n’existe dans la région
du Cygne jusqu’a une distance de 10 kpc. Ce vide semble confirmé par I’absence totale
de pulsars dans le complexe du Cygne, d’apres les données de positions et distances
du catalogue de 'ATNF*,

Le Cygne apparait donc comme une région de formation stellaire exceptionnelle,
en grande partie grace a I'imposant amas Cyg OB2 qu’il abrite. Dans 'optique d’une
mise a 1’épreuve des calculs de nucléosynthese, le Cygne est intéressant a plus d’un
titre. C’est une région riche en étoiles massives et particulierement proche, ce qui
assurera des flux gamma de décroissance suffisamment intenses pour étre détectés.
Les nombreuses interrogations qu’elle a suscité ont appelé des études approfondies qui
nous en ont transmis une connaissance tres détaillée. Enfin, le complexe du Cygne est
jeune et apparemment dénué de vestiges d’explosions stellaires. Nous nous attendons
donc a n’y trouver que de I'?6Al, le °Fe étant exclusivement libéré par les supernovae,
ce qui va nous permettre de mesurer uniquement la contribution des vents stellaires
a Déjection d’?°Al et de faire progresser la question de son origine.

3Green D. A., 2006, ‘A Catalogue of Galactic Supernova Remnants (2006 April
version)’;  Astrophysics Group, Cavendish Laboratory, Cambridge, United Kingdom
("http ://www.mrao.cam.ac.uk/surveys/snrs/”)

4Catalogue version 1.32 ("http ://www.atnf.csiro.au/research /pulsar /psrcat/”)
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7.2 L’activité nucléosynthétique du Cygne révélée
par SPI

L’étude des signaux de nucléosynthese en provenance de la région du Cygne
poursuit deux objectifs : premierement définir la morphologie de I’émission afin de
pouvoir 'associer a une population stellaire, puis quantifier I'intensité du signal de
décroissance dans la zone délimitée pour permettre une comparaison a des prédictions
théoriques pour la population retenue. Les capacités de spectrométrie fine de SPI
nous informeront alors sur la cinématique du milieu dans lequel les produits de
nucléosynthese évoluent. Le signal de décroissance de 1'*Al en provenance du Cygne
étant relativement fort, nous nous appuierons sur lui pour la détermination de I’étendue
de la source et nous utiliserons ensuite le résultat obtenu pour rechercher ’émission
du ®Fe. Comme pour 1'étude précédente de la Galaxie, nous nous concentrerons ici
sur les résultats. Le traitement des données SPI ayant permis d’aboutir a ces résultats
est présenté en Annexe.

7.2.1 La morphologie de I’émission

La méthode adoptée pour caractériser la morphologie de I’émission a 1809 keV est,
comme pour I’étude galactique, ’ajustement de modeles. Rappelons que 'avantage
de cette méthode sur une approche de reconstruction d’image est qu’elle permet de
travailler directement avec des modeles réalistes, en termes astrophysiques autant que
vis-a-vis du pouvoir de résolution de 'instrument, alors que les algorithmes d’imagerie
génerent fréquemment des artefacts dus a la combinaison des fluctuations statistiques,
du multiplexage par le masque codé et de I'exposition inégale. Par ailleurs, ’ajuste-
ment de modeles permet d’accéder aux incertitudes sur les caractéristiques de la zone
d’émission, ce que les algorithmes d’imagerie classiques, qui sont des processus non-
linéaires, ne fournissent pas.

Pour le cas présent, j’ai sélectionné 6 modeles différents pour représenter la région
du Cygne : une source ponctuelle (ce qui pour SPI signifie une source de diametre
inférieur a 2.8°) ainsi que des gaussiennes 2D d’écart-type o0=1°, 2°, 3°, 4° et 5°. La
taille caractéristique de chaque modele est donnée par 3 x o, ce qui correspond a
environ 68% du flux. Nous savons d’apres les cartes du ciel a 1809 keV de COMPTEL
et de SPI que I’émission de I'*Al dans le Cygne est relativement étendue, et pour
une source faible de plusieurs degrés, on ne peut attendre de SPI bien plus qu’'une
position et une taille caractéristique.

Chaque modele a été testé sur une grille de 176 positions s’étendant de 65° a
95° en longitude et de -10° & 10° en latitude (par pas de 2° dans chaque direction).
Les modeles sont ensuite comparés entre eux via leur MLR. Rappelons que le MLR
permet de tester I’hypothese que la contribution de la source dans la modélisation
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des données est nulle (soit que le modele est inadapté, ou que le flux est trop faible).
Si tel est effectivement le cas, les valeurs du MLR sur une grille donnée de modeles
devraient suivre une loi du x? & 3 degrés de liberté qui sont le flux et la position en
longitude et latitude de la source. La valeur du MLR peut donc étre traduite en une
probabilité que ’amélioration du critere de maximum de vraisemblance par 'ajout
du modele de source soit un effet purement statistique. En clair, plus la valeur du
MLR est grande, plus la probabilité que le modele céleste ajusté traduise une certaine
réalité est importante. En comparant deux modeles différents (par leur taille ou par
leur position), le plus vraisemblable est donc celui qui présente le MLR le plus haut
(avec une significativité qui dépend de 'écart entre les deux valeurs).

Dans le cas des grilles de modeles auxquelles nous allons confronter les observa-
tions du Cygne, cependant, il faut tenir compte, avant de comparer les valeurs de
MLR obtenues, du nombre de tirages indépendants de ce MLR pour chaque grille.
L’écart entre deux points indépendants dans le ciel de SPI est donné par la résolution
angulaire de l'instrument, qui est de 2.8°) ce qui fixe le nombre maximum N; de
valeurs indépendantes du MLR que 'on peut avoir pour une portion de ciel donnée.
Ensuite, I’écart entre deux positions indépendantes dans le ciel pour un modele donné
correspond a la taille caractéristique du modele, ce qui donne un nombre N, de ti-
rages indépendants pour un modele donné. Pour chaque grille, le nombre de tirages
indépendants est donc le plus petit des nombres N; et Ny, et diminue a mesure que la
taille du modele augmente. La probabilité d’obtenir, du a la simple fluctuation statis-
tique, de fortes valeurs du MLR pour les petits modeles comme la source ponctuelle
est donc plus importante, et c’est cela qu’il nous faut corriger avant de procéder a
une comparaison des grilles de modeles. La correction de chaque grille de MLR par
le nombre de tirages indépendants est appliquée de la maniere suivante :

N = min(Nl, NQ)
MLR,,. — P = Prob(X < MLR,.,x3) (7.1)
PN = Prob(X < MLRpos, X2) — MLR,ps

Les termes M LR,,. et M LR, représentent respectivement le MLR avant et apres
correction par le nombre de tirages indépendants, tandis que X désigne une variable
aléatoire distribuée selon la loi du x? & 3 degrés de liberté. Cette méthode de ca-
ractérisation morphologique a été testée sur une dizaine de cas simulés, avec des
sources vraies gaussiennes de 2° x 2° et 4° x 4°, et j’ai pu constater qu’elle permettait
effectivement de retrouver, dans les incertitudes, la position et la taille de la source
vraie. Il eut été intéressant de dresser des statistiques sur le succes de la méthode
pour chaque type de source, mais le temps de calcul requis est malheureusement pro-
hibitif (6 x 176 calculs pour chaque cas simulé, sachant qu'un calcul peut nécessiter
plusieurs heures).

L’approche exposée ci-dessus a donc été appliquée aux données réelles recueillies
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Fia. 7.1 — Cartes de MLR corrigé pour les modeles suivants de la région du Cygne :
source ponctuelle, gaussienne 1° x 1° et 2° x 2° (de haut en bas). Le MLR maximum
pour chaque grille est indiqué par une croix, et les contours donnent les intervalles
de confiance autour de cette position optimale (en nombre croissant de o).
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Fic. 7.2 — Cartes de MLR corrigé pour les modeles suivants de la région du Cygne :
gaussienne 3° X 3°, 4° x 4° et 5° x 5° (de haut en bas). Le MLR maximum pour chaque
grille est indiqué par une croix, et les contours donnent les intervalles de confiance
autour de cette position optimale (en nombre croissant de o).
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TaAB. 7.1 — Caractéristiques spectrales de I’émission a 1809 keV de la région du Cygne,
a partir de 4 années d’observations INTEGRAL/SPI

Flux (6.0 & 2.2) x 1075 phem 257!
Position 1808.8 £ 0.4 keV
Largeur (FWHM) 3.4+ 1.0keV
X2 (dof) 17 (36)

par SPI sur la région du Cygne. Les cartes de MLR corrigés finalement obtenues sont
présentées en Figs. 7.1 et 7.2. Le MLR maximum pour chaque grille est indiqué par
une croix, et les contours donnent les intervalles de confiance autour de cette position
optimale (en nombre croissant de o).

Il ressort de cette étude de morphologie que I'origine de 1’émission a 1809 keV pro-
venant du Cygne n’est définitivement pas une source ponctuelle. La tendance crois-
sante du MLR semble plutot indiquer une source étendue d’au moins 6 a 9°, telles
les gaussiennes 2° x 2° et 3° x 3°. L’extension maximale de la source, en revanche,
est mal contrainte puisque 1’on ne trouve pas maximum global. Ceci est un effet du
masque codé, dont les performances en imagerie diminuent a mesure que 1’étendue
de la source augmente. Pour des sources tres étendues, SPI fonctionne comme un
simple collimateur et ne peut détecter 1’émission qu’en alternant les pointages entre
la source (ON) et un champ vide (OFF). Dans ce cas, le profil exact du modele de
source importe peu, tant que I’étendue de I’émission est inférieure au champ de vue et
que le flux recu par le plan de détection est reproduit. Pour la suite, nous allons donc
utiliser comme modele de ’émission a 1809keV du Cygne une gaussienne 3° x 3°.
L’optimum en terme de position pour ce modele se situe en (1,b)=(81°,-1°), avec une
incertitude de I'ordre de 3° dans chaque direction. Il est d’ores et déja intéressant de
noter que cette position est compatible avec la position de Cyg OB2.

7.2.2 Les caractéristiques des signaux de décroissance

La morphologie de la zone d’émission a 1809 keV ayant été établie, nous pouvons
a présent procéder a ’étude des caractéristiques du signal : son flux ainsi que ses
propriétés spectrales.

L’ajustement du modele céleste sélectionné, une gaussienne 3° x 3° centrée en
(1,b)=(81°,-1°), aux données SE de SPI fournit le spectre présenté en Fig. 7.3. Les
caractéristiques de la raie, apres ajustement d’un profil gaussien sont listées dans le
tableau 7.1. L’incertitude importante sur le flux résulte des incertitudes combinées
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Fic. 7.3 — Spectre a 1809 keV de la région du Cygne a partir de 4 ans d’observations
INTEGRAL/SPI (données SE).

sur la hauteur et la largeur de la gaussienne. A présent que nous savons que le profil
spectral de la raie est correct, nous pouvons négliger cette derniere source d’incerti-
tude afin d’obtenir une mesure plus précise du flux. L’ajustement du modele gaussien
aux données SPI pour un seul bin en énergie de 1806 a 1812keV donne un flux de
(6.0 + 1.0) x 107" phem™2s™!, soit une significativité de détection de 6o.

Ce flux provenant de la direction du Cygne est cependant la somme de deux contri-
butions : I’émission due aux nombreuses associations OB situées entre 1.5 et 2.0kpc
de distance, ainsi que le rayonnement d’arriere-plan du disque galactique. Grace a la
modélisation de I’émission galactique par une distribution annulaire de matiere (voir
la partie 6.2), nous avons pu évaluer le flux propre a la population du Cygne a (3.8
+ 1.1) x 107" phem 257!, et c’est cette valeur qui nous intéressera par la suite.

Revenons aux caractéristiques spectrales du signal a 1809 keV du Cygne. La raie
de décroissance de 1'?6Al n’est pas décalée en énergie, indiquant par 14 méme que le
milieu dans lequel évolue le radio-isotope est animé d’une vitesse d’ensemble faible
par rapport a notre position d’observateurs. Ce résultat est tout a fait cohérent avec
le profil de rotation galactique. Les cartes spectrophotométriques de la Galaxie dans
les raies du CO et de I'Ha donnent effectivement des vitesses de -10 & 10kms™! dans
la direction du Cygne (voir par exemple la carte CO de Dame et al. [2001]). Comme
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nous 'avons déja précisé en 7.1, la direction de la région du Cygne est tangente au
bras Local, et les variations de vitesse radiale le long de la ligne de visée sont donc
relativement faibles.

La largeur moyenne de la raie observée est supérieure a la résolution spectrale
de I'instrument, qui est de 3.0keV (FWHM) pour les SE, ce qui implique que 1'*6Al
est soumis & une expansion et/ou a une turbulence a des vitesses typiques de 100-
200kms~!; nous verrons plus loin que la vitesse d’expansion du gaz dans une su-
perbulle est bien de cette ordre de grandeur. Cependant, il convient de noter qu’a
I'intérieur des barres d’erreurs la largeur de la raie est compatible avec la résolution
spectrale.

I1 nous reste & déterminer le flux d’une éventuelle émission de décroisance du *°Fe.
Comme nous 'avons déja mentionné, si la jeunesse apparente de la région du Cygne
est avérée, aucun flux & 1173/1332keV n’est & attendre puisque le “°Fe est libéré au
plus tot par l'explosion des étoiles les plus massives. J’ai repris ici la méthode de
traitement des données qui a permis de mettre en évidence I’émission du “°Fe ga-
lactique. En utilisant le méme modele céleste que pour 1’émission a 1809 keV, aucun
signal & 1173/1332keV en provenance du Cygne n’est ressorti (voir Fig. 7.4). La li-
mite supérieure correspondante est de 1.6 x 107> phem2?s™! (limite & 20). A noter
qu'une autre limite supérieure de 1.1 x 1075 phem~2s7!, plus contraignante que la
notre, a été avancée par Wang et al. [2007]°.

7.3 Modélisation de ’activité nucléosynthétique du
Cygne

A présent que nous avons caractérisé la région du Cygne pour ce qui est de
I’émission de 1'*Al et du °°Fe, nous souhaitons bien évidemment savoir si ces ob-
servations peuvent étre expliquées par notre connaissance actuelle de la région, et
notre compréhension présente de la nucléosynthese stellaire.

7.3.1 Modele, hypotheses et premiers résultats

La meilleure description de la région du Cygne, en terme de contenu stellaire,
est 'inventaire réalisé par Knodlseder et al. [2002]. Nous allons donc partir de cette
estimation de la population du Cygne pour tenter de reproduire les flux observés (ou
non) a 1809 et 1173/1332keV. Tous les amas ou associations d’étoiles situés entre 70

SL’analyse de Wang et al. [2007] est basée sur une modélisation différente du bruit de fond, impli-
quant en particulier un nombre plus faible de parametres d’ajustement d’ou une meilleur sensibilité.
Toutefois, le flux moyen qu’ils obtiennent sur le radian central est supérieur aux trois autres mesures
réalisées (incluant la nétre) et leurs spectres source montrent des résidus non-négligeables, ce qui
suggere la présence possible d’erreurs systématiques.
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FI1G. 7.4 — Spectre de I’émisssion de décroissance du ®Fe de la région du Cygne &
partir de 4 ans d’observations INTEGRAL/SPI, obtenu en combinant les spectres a
1173 et 1332keV (données SE+ME2).

et 90° de longitude ont été sélectionnés, soit 16 candidats. Sur ces 16, 3 ont été écartés
a cause de leur age avancé et de leur faible nombre d’étoiles : Roslund 5, Ruprecht
175 et Biurakan 2. Il reste donc 13 associations/amas OB susceptibles d’apporter une
contribution non-négligeable au flux a 1809keV ; ceux-ci sont réunis dans le tableau
7.2.

Le code de synthese de population présenté dans le chapitre 4 a été utilisé pour
chaque association OB retenue, et les flux prédits ont été ajoutés en tenant compte
des différences d’age entre les différents groupements stellaires. Le jeu de rendements
exploité pour cette simulation a été construit a partir des modeles stellaires sans ro-
tation de Limongi and Chieffi [2006] pour les étoiles de faibles masses et les phases
explosives, et des modeles avec rotation de Meynet and Maeder [2003, 2005] pour les
phases hydrostatiques des étoiles les plus massives, typiquement Wolf-Rayet.

Les courbes de lumiere a 1809 et 1173/1332keV ainsi obtenues sont représentées
en Fig. 7.5, en méme temps que les observations INTEGRAL/SPI de ces raies. Les
courbes en pointillés qui bordent les courbes de lumiere théoriques délimitent a chaque
instant le domaine d’incertitude lié a 1’échantillonnage fini de 'IMF. L’axe des ab-
sisses est 'axe du temps, ou la valeur 0 correspond a l'instant présent.
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TAB. 7.2 — Caractéristiques des associations OB de la région du Cygne utilisées pour
la simulation des flux de 1'*0Al et du ®Fe (d’apreés Knodlseder et al. [2002]).

Nom Population observée | Distance (pc) | Age (Myr)
Cyg OBl | 23 € [15,40M,)] 1905 4
Cyg OB2 | 120 € [20,120 M, 1584 2.5
Cyg OB3 | 14 € [25,60 M) 2187 35
Cyg OBT | 10 € [7,25M,] 832 3.5
Cyg OBS | 6 € [20,40M,)] 9399 7.5
Cyg OB9 | 8 € [20,40M,)] 1259 35

Ber 86 11 € [7,25M,)] 1660 4
Ber 87 24 € [7,25 M) 1905 45
NGC 6871 13 € [7,25 Mg 2399 5.5
NGC 6913 | 13 € [7,40 M) 1820 3.5
NGC 6910 | 7 € [7,25 M) 1820 4.5
NGC 6883 | 2 € [12,15 M) 1820 15
IC 4996 6 € 6,25 M| 1660 5.5

On constate d’apres ce graphique que le flux a 1809 keV prédit a la date d’aujour-
d’hui est marginalement compatible avec les observations SPI. Toutefois, il faut tenir
compte de la sous-estimation des ages des amas fournis dans le tableau 7.2. En effet,
la détermination de 1'age des associations OB par Knodlseder et al. [2002] a été réalisé
par ajustement d’isochrones aux diagrammes Hertzprung-Russel (HR) de ces asso-
ciations. A I'époque de ce travail, cependant, les isochrones disponibles provenaient
de modeles stellaires sans rotation. Nous savons a présent que la rotation augmente
la durée de vie des modeles de 15 a 25% [Meynet and Maeder, 2003], principalement
grace a l'allongement de la séquence principale. L’age réel des amas stellaires du ta-
bleau 7.2 est donc probablement plus grand de 0.5 a 1 Myr, ce qui nous amene, en ce
qui concerne notre synthese de population, dans un domaine de compatibilité entre
les flux a 1809keV prédit et observé. Il faut noter ici que les incertitudes sur 1’age
des amas sont relativement fortes, de 'ordre du Myr; la dispersion des diagrammes
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F1G. 7.5 — Flux de décroissance de '*Al et du %°Fe prédits pour la région du Cygne
en fonction du temps (courbes rouge et bleue respectivement) ; I'instant présent cor-
respond au point 0 de I’abscisse. Les flux de décroissance de I'*°Al et du ®°Fe observés
par INTEGRAL/SPI sont figurés par le domaine orange et la limite verte respecti-
vement. Les calculs ont été réalisés pour une métallicité solaire et une pente d’IMF
de 1.35.

HR est importante pour de multiples raisons (formation stellaire non instantanée,
vitesses initiales de rotation stellaire différentes, contamination de ’arriere-plan, bi-
narité...) et l'ajustement des isochrones s’en ressent, en particulier pour les petites
associations. D’autre part, I'incertitude sur la distance des amas n’a pas été prise en
compte dans notre simulation. L’incertitude sur les flux prédits est donc plus grande
que ce qui est représenté en Fig. 7.5.

Pour ce qui est du %°Fe, notre limite supérieure est compatible avec le faible
flux attendu sur toute la durée de la simulation (c’est également le cas pour la li-
mite supérieure de 1.1 x 107° phem™2s~! publiée par Wang et al. [2007]). Le flux
de décroissance du ®°Fe n’apporte donc aucune contrainte directement, mais le fait
qu’il soit exclusivement associé aux supernovae demeure intéressant. En effet, nous
avons expliqué précédemment que notre position réelle dans le diagramme 7.5 est
tres vraisemblablement supérieure de 0.5 a 1 Myr. Avec ce "bond en avant”, le flux a
1809 keV prédit est réconcilié avec nos observations, mais dans le méme temps le flux
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a 1173/1332keV augmente, traduisant une contribution des supernovae a l'activité
nucléosynthétique du Cygne. A 1 Myr, le nombre de supernovae ayant explosé est de
I'ordre d’une vingtaine, alors que nous n’observons aujourd’hui aucune trace de tels
événements (voir section 7.1). Notre position réelle dans le diagramme 7.5 se trouve
donc contrainte par cette absence de vestiges de supernova ou de pulsars dans la
région du Cygne.

Cependant, bien que les incertitudes sur I’age réel des associations OB du Cygne,
et donc sur la chronologie exacte des événements, soient importantes, il est tout a
fait possible que le Cygne abrite un certain nombre de vestiges de supernovae dont
nous n’avons pas décelé 'existence. Les trois manifestations classiques d’un vestige
de supernova sont : une émission synchrotron observable dans le domaine radio, une
émission de freinage observable en X, et une forte émission optique de raies interdites
telles que [SII] ou [NII]. La plupart des étoiles massives, cependant, vit dans des asso-
ciations OB. L’extréme luminosité et les forts vents stellaires de ces associations OB
modifient considérablement le milieu environnant, et engendrent la formation d’une
superbulle autour de I’amas stellaire : le milieu interstellaire est balayé en une couche
dense a l'intérieur de laquelle se répand un milieu ténu de tres haute température.
Chu [1997] a montré que les supernovae qui explosent dans des superbulles ne pro-
duisent ensuite aucune des signatures classiques de SNR, en raison de la faible densité
du milieu. Un exces diffus d’émission X (par rapport a 1’émission X de la superbulle)
peut étre observé si le SNR en expansion rencontre des surdensités a l'intérieur de la
superbulle ou entre en collisison avec la coquille de milieu interstellaire choqué. Selon
Chu [1997] : (...) the well-studied classical, isolated, SNRs comprise an incomplete
and possibly physically biased subsample of the entire remnant population. Comme
nous étudions ici plusieurs associations OB particulierement riches, il est tout a fait
envisageable qu'un certain nombre de ces SNRs ”inhabituels” se cachent dans leurs
superbulles.

Il faut également se rappeler que les rendements de supernovae utilisés dans le
cadre de ce travail pourraient étre en deca de la réalité. Une telle hypothese est jus-
tifiée par le fait que les rendements de supernovae que nous utilisons proviennent
de modeles sans rotation. Limongi and Chieffi [2006] soulignent bien dans leur pu-
blication I'importance de la convection et du mélange pour la production d’?°Al et
de %°Fe dans la combustion en couche du C et du Ne (et sans doute également de
I’'He pour les étoiles les plus massives). La convection, comme nous ’avons vu dans
le chapitre 4, alimente la combustion et emporte les produits fraichement synthétisés
vers des conditions de plus basses température et pression, ou la durée de vie des
isotopes qui nous intéressent s’allonge considérablement. L’effet de la rotation sur les
stades avancés de combustion en couche n’a jamais été évalué, mais s’il devait étre
comparable & son impact sur la production d’?°Al lors de la combustion centrale de
I'H [Palacios et al., 2005], les rendements en 2°Al et ®°Fe des supernova pourraient
connaitre une forte augmentation. Toutes choses égales par ailleurs, des rendements
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de supernovae supérieurs impliquent un nombre plus faible d’explosions pour contri-
buer au niveau de flux a 1809 keV observé aujourd’hui.

Les résultats présentés ci-dessus constituent une avancée sur les travaux antérieurs
car il n’a jamais été possible auparavant d’obtenir un accord entre observations et
prédictions du flux a 1809keV pour la région du Cygne, méme indépendamment de
la chronologie exacte des événements (un des derniers travaux en ce sens aboutissait
4 un flux maximum pour la région du Cygne de 2.5 x 107> phecm 2 s~ [Knodlseder
et al., 2002]). Ce succes est le produit de deux progres : dans un premier temps, notre
analyse détaillée de 1’émission galactique a 1809 keV a permis de séparer 1’émission
propre au Cygne et I’émission galactique d’arriere plan, avec pour conséquence une
diminution du flux attribué au Cygne (rappelons également que la réalité dune
forte émission d’arriere-plan dans cette direction a été étayée par la modélisation
de la nucléosynthese galactique d’2°Al) ; parallelement, I’amélioration des rendements
théoriques, par la prise en compte de la rotation stellaire et de la contribution des
supernovae de type Ib/c a entrainé une augmentation des flux prédits. Les para-
graphes précédents ont toutefois montré les nombreuses incertitudes qui entourent
encore le probleme. Afin d’apprécier la solidité de notre étude dans son ensemble, il
est également nécessaire d’évaluer I'impact sur les flux prédits de deux parametres
habituellement prépondérants : la métallicité et la pente de 'IMF. Les Figs. 7.6 et
7.7 montrent, pour le seul cas de I'amas Cyg OB2 (qui regroupe l'essentiel de la po-
pulation stellaire de la région du Cygne), comment évoluent les flux lorsque varient
ces deux grandeurs.

7.3.2 Effets de la métallicité et de ’'ITMF

L’impact de 'IMF est trivial, comme le montre la Fig. 7.7. Lorsque la pente de
I'IMF se raidit, le nombre d’étoiles trés massives baisse ; le pic d’émission de 1'>°Al
et du °Fe, qui se produit vers 5-6 Myr et est dii aux forts vents stellaires de ces
étoiles et/ou a leur explosion, diminue en conséquence. Corrélativement, le second
pic d’émission, qui se produit entre 15 et 20 Myr et résulte de I'explosion des étoiles
de 13-15 Mg, prend de 'ampleur.

La Fig. 7.6 montre que I'impact de la métallicité sur le flux a 1809keV est li-
mité pour des métallicités sous-solaires. Entre Z=0.02 et Z=0.004, le pic d’émission
culmine & environ 2.5 x 107° phem=2s~! autour de 4-6 Myr apres la formation stel-
laire. Ce comportement s’explique par I'origine double de 1'6Al :

— L’éjection d’?°Al dans les vents stellaires est liée & la métallicité : c’est en effet
I’absorption du rayonnement stellaire par les métaux, en particulier le fer, qui
cause la perte de masse; par ailleurs, la quantité d’?°Al produite lors de la
combustion centrale de I'H dépend directemement du réservoir initial de 2Mg.
La combinaison de ces deux effets entraine donc une éjection réduite d’?6Al par
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F1G. 7.6 — Flux de décroissance de I'*Al et du %°Fe prédits pour Cyg OB2, en fonction
de la métallicité.
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F1G. 7.7 — Flux de décroissance de ')Al et du %°Fe prédits pour Cyg OB2, en fonction
de la pente de I'IMF.
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les vents lorsque la métallicité diminue.

— La libération d’?°Al par les supernovae suit une tendance opposée. Les faibles
pertes de masse associées aux faibles métallicités permettent des coeurs stel-
laires plus massifs, et donc une production accrue d’?°Al (et de °Fe) dans les
phases finales d’évolution.

Sur la gamme de métallicité Z=0.02-0.004, il semble que ces évolutions se compensent
approximativement. Le ®“Fe, en revanche, est synthétisé uniquement dans les phases
finales; l'effet de la métallicité est donc bien plus important et le pic d’émission
a 1173/1332keV est quasiment multiplié par 4 lorsque la métallicité descend vers
7=0.008-0.004.

La métallicité du complexe du Cygne est légerement subsolaire [Daflon et al.,
2001], avec des sous-abondances typiques de -0.3dex, soit Z ~ 0.01. D’apres les
données dont nous disposons, nous pouvons envisager un pic a 1809 keV légérement
plus bas et plus tardif que ce que nous avons obtenu en Fig. 7.5. Pour le ®Fe, par
contre, l'effet est plus marqué, et le flux attendu est probablement deux fois plus
grand que dans la cas solaire.

Ces dernieres remarques appellent donc une simulation des flux de 1'*Al et du
%0Fe pour une métallicité plus basse et une IMF plus raide. La Fig. 7.8 présente donc
les courbes de lumiere de la région du Cygne obtenues pour une pente d’'IMF de 1.80
et une métallicité de Z=0.008, c’est a dire légerement inférieure a la valeur de Z ~
0.01 aujourd’hui avancée pour le Cygne. Il faut rappeler ici qu'une pente d’IMF de
1.80 est la valeur indiquée par ’étude galactique du chapitre 6, sous I’hypothese d'un
taux de formation stellaire de 2 étoiles massives par siecle.

Comme anticipé précédemment, le pic d’émission a 1809 keV est effectivement plus
tardif et plus bas, tandis que le pic d’émission du °Fe voit son flux considérablement
augmenté et passe au dessus de la limite supérieure que nous avons trouvée. Il n’est
pas évident de réaliser une interpolation pour Z=0.01 des courbes de lumiere obte-
nues pour Z=0.008 et 0.02 car les contributions respectives des vents stellaires et des
supernovae a 'djection d’?6Al varient avec la métallicité, tout comme la durée de vie
des étoiles. Pour Z=0.01, le pic d’émission du °Fe culminerait vraisemblablement au
niveau de notre limite supérieur (ce qui le place de facto au dessus de celle de Wang
et al. [2007]). En ce qui concerne I'*°Al, le pic d’émission se trouverait plutot vers
3 Myr, avec un maximum proche de la valeur moyenne que nous avons mesurée.

En diminuant la métallicité de Z=0.02 a 0.01 et en utilisant une pente d’'IMF de
1.80, I'adéquation entre les flux a 1809 keV prédit et observé devient plus marginale.
La contribution des supernovae au pic d’émission de 1’*°Al devient plus forte, ce qui
donne une importance accrue a la discussion précédente sur la présence éventuelle
de SNRs cachés dans leurs superbulles ou sur la sous-estimation des rendements de
supernovae. Un aspect extrémement intéressant de cette nouvelle simulation est que
le flux du ®Fe est deux fois plus intense & Z=0.01 qu’a 0.02, ce qui rend notre limite
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F1G. 7.8 — Flux de décroissance de 1'*9Al et du %°Fe prédits et observés pour la région
du Cygne. Les calculs ont été réalisés pour une métallicité de 0.008 et une pente
d’IMF de 1.80.

supérieure, et a plus forte raison celle de Wang et al. [2007], contraignante. Il faut a
ce stade se rappeler que les rendements en °Fe des modeles a métallicité initiale non-
solaire sont déduits des modeles solaires via la masse des coeurs CO. Comme nous
'avons déja discuté aux chapitres 4 et 6, il est probable que la production du °Fe (et
dans une moindre mesure de 1'’*°Al) par les supernovae des modeles sous-solaires soit
quelque peu surestimée. Le niveau du flux de décroissance du ®Fe pour Z=0.008 est
donc probablement plus bas que ce qui est indiqué en Fig. 7.8. Dans le méme temps,
il faut également noter que notre limite supérieure sur le flux a 1173/1332keV en pro-
venance du Cygne vaut pour 1’émission totale, c’est a dire la contribution galactique
d’arriere-plan plus le flux propre au complexe du Cygne, et est donc tres conserva-
tive. Des observations supplémentaires de la région pourraient donc soit mettre en
évidence un faible signal de décroissance du “Fe, soit abaisser la limite supérieure
sur son flux. Dans les deux cas, notre position exacte le long de la courbe de lumiere
de I'’6Al s’en trouverait contrainte de plus en plus, ce qui permettrait d’effectuer une
comparaison encore plus fine des prédictions et des observations.

140



Chapitre 7. L’activité nucléosynthétique de la région du Cygne

Fi1G. 7.9 — Représentation schématique d’une superbulle.

7.4 Simulation de la superbulle de Cyg OB2

Afin d’exploiter au maximum les résultats observationnels obtenus avec SPI, j’ai
souhaité comparer I’étendue de 1’émission a 1809 keV en provenance du Cygne avec
ce que nous pouvons en attendre sur la base de notre connaissance de la région. J’ai a
cette fin réalisé des simulations hydrodynamiques visant a reproduire 1’évolution du
milieu interstellaire et la diffusion de 1’2 Al autour d’une association OB.

7.4.1 Théorie des superbulles

Il est connu depuis les années 1970 que les étoiles les plus massives, les Wolf-Rayet
en particulier, faconnent leur milieu environnant via leurs vents puissants; sous 'ef-
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fet d’une injection soutenue d’énergie et de masse, la matiere interstellaire proche est
chassée en une mince coquille dense et froide en arriere de laquelle s’enfle une ”bulle”
de gaz chaud et ténu [Avedisova, 1972, Castor et al., 1975, Weaver et al., 1977].

Les étoiles massives vivant habituellement de maniere corrélée dans le temps et
dans 'espace, sous forme d’associations OB, la puissance cumulée de leurs vents stel-
laires engendre une structure nommeée "superbulle” qui, nous le verrons plus loin,
est régie par les mémes lois qu'une bulle simple. C’est donc a l'intérieur d’une su-
perbulle que 1'?6Al libéré par les vents stellaires des étoiles massives du Cygne se
répand et décroit ; I’étendue spatiale apparente de son signal de décroissance dépend
donc a la fois de I'historique de son éjection par les étoiles et du développement de
la superbulle. J’ai donc effectué une modélisation de la diffusion de 1'*Al dans la
superbulle de I'amas Cyg OB2, qui domine largement les autres groupements stel-
laires du Cygne en termes énergétiques et nucléosynthétiques. Avant de présenter les
travaux numériques et leurs résultats, je vais rappeler la structure et la dynamique
d’une bulle simple et discuter les conditions de leur utilisation pour la description
d’une superbulle.

Une bulle se divise en quatre parties concentriques représentées dans la Fig. 7.9
pour le cas idéal d’un systeme a symétrie sphérique. Nous avons, de l'intérieur vers
I'extérieur :

1. La zone d’expansion libre du vent stellaire, a l'intérieur de laquelle ce dernier
se répand & des vitesses hypersoniques (de I'ordre du millier de kms™!). Ce mi-
lieu extrémement ténu alimente la croissance de la bulle par ’énergie cinétique
macroscopique de la matiere éjectée a chaque instant par 1’étoile centrale.

2. L’intérieur de la bulle. Il s’agit d’une zone de faible densité mais tres haute
température (de I'ordre de 10° K) et donc de relativement haute pression. L’éner-
gie s’y trouve essentiellement sous forme d’énergie cinétique microscopique et
est extraite du vent stellaire par l'intermédiaire du choc retour, qui forme la
limite intérieure de la région. Quant a la masse contenue, elle a une double ori-
gine : le vent stellaire absorbé par le choc retour mais surtout 1’évaporation de
la couche de matiere interstellaire froide suite au fort flux conductif de chaleur
qui s’installe au niveau de la discontinuité de contact.

3. La coquille de matiere interstellaire. L’expansion soutenue de la bulle génere une
onde de choc dans le milieu environnant et la matiere interstellaire proche se
trouve ainsi chassée et comprimée en une couche périphérique. Apres quelques
milliers d’années, cette coquille s’effondre sur elle-méme par suite d’un refroidis-
sement radiatif et forme une couche dense et froide (relativement, car 103-10* K
tout de méme) d’épaisseur faible devant le rayon de la bulle.

4. Le milieu interstellaire au repos en amont du choc avant, dont la densité et la
pression consituent les conditions aux limites du probleme.
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Si 'on néglige les termes radiatifs et conductifs, la dynamique de cette structure
est alors gouvernée par le jeu d’équations de conservation ci-dessous :

dM. 4
masse : Wg = 47R2V, py avec Mz = %Ri’po (7.2)
M3V,
impulsion : d3t S = 4rR2(P, — Py) avec Py~0 (7.3)
d& 4 P
énergie : d_t2 = L, — 4TR:P,V, avec & = §R3 © _2 D (7.4)

La premiere équation de ce systeme traduit la croissance de la masse de matiere inter-
stellaire balayée par le choc avant. Cette équation est une légere simplification car en
réalité la coquille de matiere interstellaire s’évapore au contact de l'intérieur chaud de
la bulle et perd ainsi de la masse ; cette perte de masse est toutefois faible par rapport
a la quantité contenue dans la coquille. La seconde équation énonce que le mouvement
de la coquille de masse interstellaire résulte de la pression exercée par l'intérieur de
la bulle (la pression du milieu ambiant étant considérée comme négligeable). Enfin,
la troisieme équation représente le bilan énergétique de l'intérieur de la bulle, dont
le contenu énergétique est essentiellement sous forme de pression cinétique; cette
pression travaille dans 'accélération de la coquille de matiere interstellaire et est
entretenue grace a l'injection continuelle d’énergie par le vent stellaire. Une approxi-
mation est implicite ici : le rayon du choc retour est pris pour négligeable par rapport
au rayon de la bulle.

Le systéme d’équations ci-dessus posseéde une solution auto-similaire® ; les incon-
nues du systeme sont donc recherchées sous les formes suivantes : Ry = at®, Py = bt’
et My = ct". L’identification des coefficients est des indices permet alors d’aboutir a
la solution du probléeme :

53 1/5
R, = (7 ) L1/5p_1/5t3/5 (7.5)
2.
7 1,2/5 3/5,—4/5
3/5
41
PR DA

6Une solution auto-similaire est une solution telle que les variables de I’écoulement soient sous la
forme F=F(R/t"), o R/t" est la variable de similarité. Une telle famille de solution existe s’il n’y a
pas de longueur ou d’échelle de temps caractéristique dans le probleme ; dans ce cas, les dimensions
du probléme sont introduites par les conditions aux limites, ici Ly, et pg [Breitschwerdt et al., 2005,
Truelove and McKee, 1999].
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7.4. Simulation de la superbulle de Cyg OB2

A noter que les solutions ci-dessus valent pour une luminosité mécanique L,, constante”.
Une version plus ”exploitable” de la solution pour le rayon de la bulle et la vitesse
du choc avant est :

R, = 66L3 n, P13 pe (7.8)

V, = 40LYn 7 Pt kms! (7.9)
avec Lsg la puissance du vent en unités de 10%® ergs=!, n; la densité du milieu en
cm ™ et tg 'age en millions d’années. Il est intéressant de constater & ce stade que la
dépendance de la taille de la bulle a la luminosité mécanique et a la densité du milieu
ambiant est relativement faible grace aux exposants 1/5.

La formulation analytique de I’évolution d’une bulle souffiée par une étoile unique
peut étre directement appliquée au cas d’une superbulle produite par une popula-
tion stellaire. Le modele simple exposé ci-dessus n’inclut aucune description de ce qui
se passe au niveau de la source d’énergie puisque le rayon du choc de terminaison
du vent stellaire est négligé ; seule intervient la puissance du vent. En conséquence,
la superbulle engendrée par un ensemble d’étoiles se confond, dans le cadre de ce
modele analytique, avec la bulle souffiée par une seule source centrale dont la puis-
sance équivaut a la somme des vents stellaires des étoiles individuelles. Les simulations
numériques présentées dans la section suivante s’appuient sur cette simplification.

Il faut a ce stade souligner que le modele ci-dessus, méme dans des versions plus
sophistiquées, peine a rendre compte des observations de superbulles. En effet, leur
contenu en énergie cinétique et thermique est apparemment bien inférieur a 1’énergie
injectée par les étoiles sources via leurs vents et/ou explosions ; dans le cas de DEM
L192 (N51D), ce sont deux tiers de I’énergie qui manquent a I’appel [Cooper et al.,
2004]. 11 semble donc que le phénomene soit bien plus complexe que la simple des-
cription qui en a été donnée ici; parmi les processus susceptibles de jouer un role
important il faut noter :

— L’enrichissement en masse de 'intérieur de la bulle, au dela de la simple évapora-
tion de la coquille de milieu interstellaire balayé. Des processus de mélange
hydrodynamique/ablation de la coquille d’ISM et/ou I’évaporation de nuages
ou surdensités advectés a l'intérieur de la bulle dominent vraisemblablement
le transfert de masse, avec pour conséquence une augmentation du taux de
refroidissement radiatif [Breitschwerdt et al., 2005, Chu et al., 2004].

— Une partie de I’énergie pourrait étre rayonnée dans l'infra-rouge lointain par
de la poussiere qui aurait été mélangée au gaz chaud de lintérieur par les
mécanismes ci-dessus [Smith, 2004].

"Une solution auto-similaire plus générale peut étre trouvée, avec un profil de densité environ-
nante et une luminosité mécanique en lois de puissance [Breitschwerdt et al., 2005]
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Chapitre 7. L’activité nucléosynthétique de la région du Cygne

— Une fraction importante de I’énergie pourrait étre consommée par ’accélération
du rayonnement cosmique dans les nombreux chocs et la forte turbulence qui
caractérisent tres vraisemblablement 1’écoulement réel [Butt, 2007, Butt and
Bykov, 2008], ou dans les collisions vent-vent fortement susceptibles de se pro-
duire dans les amas denses comme CygOB2 [Parizot et al., 2004, Reimer et al.,
2006].

— Enfin, la pression et la tension du champ magnétique environnant agissent vrai-
semblablement dans le sens d’un confinement plus important de la superbulle
[Stil et al., 2008].

Il est donc évident, d’apres ces éléments, que la simulation qui va suivre de la su-
perbulle de CygOB2 ne fournira que des estimations du premier ordre; cependant,
dans la mesure ou les observations INTEGRAL/SPI ne permettent pas de dresser
de contraintes fortes sur la morphologie de I’émission de raie gamma du Cygne, un
modele basique est amplement suffisant.

7.4.2 Simulations hydrodynamiques

Le moteur de la croissance d’'une superbulle autour d’une association stellaire
donnée est la luminosité mécanique de cette derniere. Le code de synthese de popula-
tion PopSim (présenté au chapitre 4) fournit, en plus des courbes de lumieres a 1809
et 1173/1332keV exploitées précédemment, le profil temporel d’injection d’énergie
sous forme de vents stellaires et d’explosion de supernovae. Pour 'amas Cyg OB2,
qui domine largement la région du Cygne, I’évolution de la luminosité mécanique en
fonction du temps est donnée par la Fig. 7.10. On y distingue tres clairement une
premiere phase de contribution des seuls vents stellaires, suivie d’une seconde phase
(apres 3.5 Myr) dominée par les explosions de supernovae. Etant donné la jeunesse de
CygOB2, nous nous concentrerons uniquement sur la premiere phase, durant laquelle
la luminosité mécanique est de I’'ordre de 4-5.10%% ergs™!. Cette valeur est & comparer
avec la valeur de 1-2.10%% ergs™! calculée pour CygOB2 par Lozinskaya et al. [2002] &
partir des travaux de Leitherer et al. [1992]; notre luminosité réduite s’explique par
le fait qu’elle est basée sur des estimations plus récentes des taux de perte de masse,
prenant en compte les effets de clumping dans les vents, avec pour conséquence une
réduction par un facteur 2-3 de ces taux par rapport aux valeurs antérieures [Nugis
and Lamers, 2000].

La simulation de la superbulle de CygOB2 a été réalisée grace au code VH-1,
mis a disposition de la communauté par John Blondin et ses collaborateurs. Le code
exploite la méthode PPM (Piecewise Parabolic Method) de Colella and Woodward
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Fi1G. 7.10 — Luminosité mécanique de I'amas Cyg OB2 en fonction du temps; les
calculs ont été réalisés pour une métallicité de 0.02 et une pente d’IMF de 1.35. Les
courbes en pointillés donnent pour chaque instant ’écart-type lié a I’échantillonnage

fini de I'IMF.

[1984], qui est une extension d’ordre supérieur de la méthode de Godunov®; dans la
méthode PPM, les profils des variables de 1’écoulement sont interpolés dans chaque
zone par des paraboles ce qui permet une meilleure représentation des chocs et dis-
continuités. Le code VH-1 est écrit sous une formulation lagrangienne associée a une
reprojection a chaque pas de temps sur la grille eulérienne.

Le code VH-1 dans sa version la plus basique résout les équations de conservation
d’Euler pour un fluide idéal et compressible :

Masse : % +V - (pt) =0 (7.10)
Impulsion : % +V-(pi@T+PI) =0 (7.11)
Energie : % +V-((e+P)0)=0 (7.12)
avec P=(y—1).e (7.13)

ou p, U, P et e sont respectivement la masse volumique, la vitesse, la pression et
I’énergie interne du fluide, les deux dernieres variables étant reliées par le ratio v des

8Dans la méthode de Godunov, les variables de I’écoulement sont des fonctions par morceaux
constantes dans chaque zone ; I’évolution dans le temps est alors calculée par résolution de problemes
de Riemann aux interfaces entre les zones.
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capacités thermiques isobare et isochore (y=5/3 pour un gaz monoatomique). Ces
équations sont insuffisantes pour simuler de maniere satisfaisante une superbulle ; il
faut en effet ajouter a I’équation de I’énergie un terme de refroidissement radiatif et
un terme de conduction thermique, pour traduire respectivement 'effondrement de la
couche de matiere interstellaire balayée et les échanges de masse/chaleur a la disconti-
nuité de contact. Le terme de refroidissement radiatif a été introduit via une fonction
de refroidissement en fonction de la température du plasma A(7T'), déterminée par
Sutherland and Dopita [1993] et représentée en Fig. 7.11. En revanche, la conduction
thermique a été négligée dans la mesure ou elle a peu d’'impact sur la dynamique
globale de la superbulle, c’est a dire son expansion ; en effet, la conduction thermique
modifie la structure intérieure de la bulle, principalement les profils de densité et de
température, mais son contenu énergétique global en est peu altéré [Tomisaka and
Ikeuchi, 1986]. Etant donné que ce que nous recherchons ici est une estimation du vo-
lume occupé par 1'* Al produit par CygOB2 apres quelques millions d’années, le détail
des conditions thermodynamiques a l'intérieur de la superbulle nous importe peu. En-
fin, nous avons ajouté aux équations d’Euler une équation d’advection d’une espece
radioactive pour suivre 1'?Al de son éjection par I'amas central & sa décroissance. Le
systeme d’équations qui gouverne notre probleme est donc finalement celui-ci :

dp =
M . —_— . U) = O
asse T + V- (p?)
a U — —
Impulsion : % +V-(pt@v+ PI)=0

Energie : % +V - ((e+P).#) = —A(T)

opZ = 07
WA, 2 : 7)) = — = 14
5 TV (pZ7) . (7.14)

avec P=(y—1).e

ou les notations sont les mémes que précédemment, avec en plus la fraction massique
d'?°Al Z et sa durée de vie moyenne 7.

La puissance des vents stellaires issus de CygOB2 a été fixée a une valeur
constante’ de 4.10%% ergs™! et la densité du milieu environnant a été prise & 1cm=3.
Cette derniere valeur a été choisie uniquement parce qu’elle est typique de I'ISM
et ne repose sur aucune étude spécifique a la région du Cygne; il faut toutefois se
souvenir que dans l’expression analytique de I’expansion d'une superbulle, la densité
est affectée d’'un exposant 1/5 qui diminue considérablement son impact. Le rayon

d’injection a été fixé a 1pc, apres avoir vérifié que ce parametre a une influence tout

9Le code VH-1 a en fait été modifié pour permettre une injection variable dans le temps de masse
et d’énergie, mais il est apparu que les "sauts” dans les valeurs des conditions limites d’injection
entrainent de fortes oscillations en aval du choc de terminaison du vent ; j’ai donc fixé la puissance
injectée & une valeur moyenne sur les premiers millions d’années (voir Fig. 7.10).
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F1a. 7.11 — Fonction de refroidissement A(7") d’apres Sutherland and Dopita [1993]

a fait mineure sur les résultats.
Les profils des variables de ’écoulement simulé sont présentés en Fig. 7.12-7.14.
On y voit tres nettement, de 'intérieur vers 'extérieur :

— Le choc de terminaison du vent stellaire; il s’agit d’un choc fort a la traversée
duquel la vitesse est divisée par (y+1)/(7-1)=4, tandis que la densité est aug-
mentée d’autant (par suite de la conservation de la masse).

— La discontinuité de contact, clairement visible dans les profils de densité et
température ; elle sépare 'intérieur chaud et peu dense de la superbulle de la
couche dense et froide de matiere interstellaire balayée.

— Le choc avant, également un choc fort, qui se propage dans le milieu interstel-
laire au repos et délimite la taille de la superbulle.

La Fig. 7.15 montre la loi d’expansion de la superbulle en fonction du temps, comparée
a la loi analytique formulée par I’équation 7.8. L’écart entre les deux courbes est
relativement faible et provient en toute vraisemblance des simplifications associées
au modele analytique (taille de la zone 1 négligée, énergie cinétique macroscopique
de la zone 2 négligée,...) et du refroidissement radiatif de l'intérieur de la bulle, qui
n’est pas pris en compte dans le modele analytique : la pression en arriere de la
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F1a. 7.12 — Profils de vitesse (en haut) et densité (en bas) a différents instants de
I’évolution de la superbulle souffiée par Cyg OB2.
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F1G. 7.13 — Profils de pression (en haut) et température (en bas) a différents instants
de Iévolution de la superbulle souffiée par Cyg OB2.

150



Chapitre 7. L’activité nucléosynthétique de la région du Cygne

10°E E
i _ 3.09E+06 yrs |
10" 2.85E+06 yrs —
B 2.61E+06 yrs 1
= 2.38E+06 yrs -
10°= 2.14E+06 yrs =
& 1.90E+06 yrs 1
10° I- 1.66E+06 yrs |

1.43E+06 yrs
1.19E+06 yrs

mass fraction

107 __ 9.51E+05 yrs 4
& _ 7.13E+05yrs 7
B _ 475E+05yrs 7
108 L __ 2.38E+05yrs
E __ 0.00E+00yrs -
10° C L1 Ll Ll
0 50 100 150 200 250

distance (pc)

FI1G. 7.14 — Fraction massique d’?°Al a différents instants de I’évolution de la super-
bulle soufllée par CygOB2.

couche de milieu interstellaire balayée est donc légerement plus faible (voir Mac Low
and McCray [1988]).

La Fig. 7.14 montre I’évolution de I'*Al & l'intérieur de la superbulle. La chute
brutale de la courbe & partir d’'un certain rayon traduit le fait que 1'*Al est advecté
jusqu’a la discontinuité de contact et remplit donc la totalité de I'intérieur de la bulle.
Cependant, la fraction massique ne donne pas directement acces a la distribution de
la masse d’?0Al dans la superbulle; il faut prendre en compte le profil de densité ainsi
que les effets de la géométrie sphérique (c’est a dire le fait que le volume d’une coquille
sphérique d’épaisseur fixe augmente avec le rayon). La Fig. 7.16 donne donc, pour un
age d’environ 3 Myr, la masse d’isotope par unité de distance radiale, ce qui permet
de mieux se figurer la répartition de I’?6Al & I'intérieur de la structure. On constate
que 'essentiel de la masse d’?°Al, apres environ 3 Myr, s’accumule a une distance
moyenne entre le choc retour et la discontinuité de contact; dans le méme temps,
1’26 Al se répartit de maniere relativement homogene en aval du choc retour, avec une
variation maximale de la masse en fonction du rayon d’environ un ordre de grandeur.
Cet effet est vraisemblablement du au profil de vitesse entre le choc retour et le choc
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Fi1G. 7.15 — Evolution en fonction du temps du rayon de la superbulle souffiée par
Cyg OB2.

avant. En effet, la vitesse immédiatement en aval du choc retour est d’environ un
quart de la vitesse du vent stellaire (traversée d'un choc fort quasi-stationnaire), soit
typiquement 2000/4=500km s~ ; cette vitesse diminue ensuite de maniére monotone
jusqu’a atteindre la vitesse du choc avant soit environ 50 kms—t. L'?9Al fraichement
injecté dans la zone de gaz chaud et ténu est donc initialement animé d’une vitesse
qui lui permet d’étre emporté assez profondément dans ce milieu, mais la diminution
progressive de sa vitesse fait qu’au dela d’un certain point, la cinématique devient trop
lente vis-a-vis de la décroissance et la masse de radio-isotope diminue en s’approchant
de la discontinuité de contact.

Il est possible, & partir de la distribution de la masse d’?°Al de la Fig. 7.16 et du
profil des vitesses de la Fig. 7.12, de déterminer I’élargissement de la raie a 1809 keV
diu a la seule expansion radiale. En 'absence de ce résultat, il est d’ores et déja
intéressant de constater que les vitesses impliquées, de quelques 10-100km s~ pour
I’essentiel, sont en accord avec les vitesses déduites du profil spectral observé.

D’apres ce qui précede, il est donc raisonnable de considérer qu’apres quelques
Myr, 1’26 Al remplit presque totalement I'intérieur de la superbulle. A un age d’environ
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F1G. 7.16 — Distribution de la masse d’?°Al & 'intérieur de la superbulle souffiée par
Cyg OB2, pour un age d’environ 3 Myr.

3 Myr, cela représente un volume sphérique d’environ 140 pc de rayon, soit une taille
angulaire d’environ 10° pour une distance a CygOB2 de 1584 pc. Cette estimation est
compatible avec les résultats de notre analyse morphologique de I’émission a 1809 keV
en provenance du Cygne : nous avions en effet conclu a une émission diffuse d’au moins
6 a 9°, sans pouvoir contraindre son étendue maximale.
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7.5 Synthese

La région du Cygne héberge a une faible distance de nous une exceptionnelle
concentration d’étoiles massives jeunes comprenant entre 100 et 200 étoiles de type
O; en particulier, 'amas Cyg OB2 présente des caractéristiques proches de celles d’un
jeune amas globulaire et regroupe a lui seul environ 120 étoiles O. Ce complexe du
Cygne est donc le siege d’une impressionnante débauche d’énergie ce qui le rend par-
ticulierement proéminent dans la plupart des longueurs d’onde, du radio au gamma.
C’est également le lieu d’une intense activité nucléosynthétique, comme en témoigne
son émission intense dans la raie de décroissance a 1809 keV de 1'26Al.

L’analyse de ce signal grace a 4 années d’observations SPI a permis de définir
que I’étendue de la source a 1809keV est d’au moins 6 a 9°, sans qu'une contrainte
forte sur sa taille maximale puisse étre fermement établie. Grace a une modélisation
de I’émission galactique globale, il a été démontré que le flux propre au complexe du
Cygne ne représente en fait qu'une grosse moitié du flux total en provenance de cette
direction, soit (3.8 + 1.1) x 10> phem2s™! (le reste étant I’émission galactique
d’arriere-plan). Les caractéristiques spectrales du signal indiquent un décalage et un
élargissement Doppler faibles sinon nuls, en accord avec le mouvement galactique
dans cette direction et la vitesses typiques de turbulence de 'ISM.

La recherche d’'un rayonnement & 1173/1332keV caractéristique du ®°Fe est restée
infructueuse et une limite supérieure sur le flux de 1.6 x 10 phem2s™! (limite &
20) a été établie. Cette absence d’émission de décroissance du Fe, qui est libéré
uniquement par les explosions de supernovae, est compatible avec ’extréme jeunesse
de la région et ’absence de SNRs ou de pulsars répertoriés.

Ces observations ont été confrontées a des résultats de synthese de population
stellaire basé sur de tres récentes grilles de modeles. Pour une métallicité solaire, les
flux simulés sont en accord avec les observations et ce pour la premiere fois. Ce succes
s’explique par la révision a la baisse du flux propre au Cygne et par I'amélioration
des modeles de nucléosynthese stellaire qui integrent la rotation et la contribution
des supernovae de type Ib/c. Bien que les incertitudes sur I’age des différentes asso-
ciations OB du Cygne soient fortes, il semble qu'une contribution des supernovae a
I'éjection d’?°Al soit nécessaire, ce qui va a I’encontre de notre perception de la région.
Le probleme se fait plus aigu encore si I’on prend en compte les effets de 'IMF et de
la métallicité sous-solaire du Cygne, ce qui pourrait indiquer une sous-évaluation des
rendements de supernova.

Enfin, une simulation hydrodynamique de la diffusion de I'*6Al & l'intérieur de la
superbulle générée par CygOB2 a été réalisée. Bien que le modele de superbulle uti-
lisé soit considérablement plus simple que la réalité de ce phénomene, la répartition
spatiale de I'isotope autour de CygOB2 apres environ 3 Myr est en accord avec la
taille angulaire observée par INTEGRAL/SPI.
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Chapitre 8

Synthese et perspectives

L’objectif initial de ce travail de these était de fournir des contraintes observa-
tionnelles sur les mécanismes physiques qui régissent la vie et la mort des étoiles
massives, avec en arriere-plan l'intention d’apporter une contribution a l'effort de
recherche entrepris depuis plus de 70 ans pour comprendre comment 1’effondrement
ultime des étoiles massives aboutit au phénomene de supernova. J’ai pour cela choisi
d’exploiter le potentiel de I'astronomie gamma nucléaire, c’est a dire I'observation
des raies gamma de la décroissance de certains radio-isotopes produits par les étoiles
massives et leurs supernovae, a ’aide du spectrometre SPI embarqué sur la mission
INTEGRAL.

L’intérét de cette démarche repose sur la nécessité de sonder I'intérieur des étoiles
massives pour permettre d’identifier les différents facteurs potentiellement essentiels
a une explosion réussie. Les isotopes radioactifs (tout comme les isotopes stables)
témoignent pendant un certain temps apres les faits des conditions dans lesquels
ils ont été synthétisés et éjectés; les différents modeles de nucléosynthese stellaire
montrent clairement que le rendement, la cinématique et ’historique de 1’éjection
dans le milieu interstellaire d’un élément donné dépendent fortement de la physique
utilisé dans le modele (rotation, asymétrie,...). La confrontation des signaux observés
aux valeurs prédites pourraient donc indirectement nous donner acces a ce qui se
trame dans les intérieurs stellaires et ainsi nous aider a mieux comprendre I’évolution
des étoiles massives jusqua leur destin ultime.

Les atouts de I’astronomie gamma nucléaire sont que ’émission des cibles n’est pas
assujettie a leur environnement physique, contrairement par exemple au domaine op-
tique ou X, et que le rayonnement gamma ne connait aucune extinction interstellaire.
En contrepartie, les flux recherchés sont tres faibles et le bruit de fond instrumen-
tal est écrasant, ce qui fait qu'une partie considérable de mon travail a consisté en
I’élaboration de méthodes de traitement des données SPI et en particulier de modeles
de bruit de fond instrumental.

Je vais tacher, dans la suite de cette partie, de rappeler les principaux résultats
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8.1. Etude des raies du *Ti dans Cassiopée A

obtenus apres ces 3 années de these ; je donnerai également, pour chaque thématique,
un certain nombre (non exhaustif) de pistes permettant de poursuivre et d’améliorer
le travail entrepris.

8.1 Etude des raies du *Ti dans Cassiopée A

Le *Ti est un isotope produit par alpha-rich freeze-out lors de la combustion
explosive du Si, c’est a dire au coeur de la supernova. Sa nucléosynthese est donc
extréemement sensible a la dynamique interne des premiers instants de 1’explosion.
La durée de vie moyenne du **Ti est de 85 ans ce qui fait que le jeune vestige de
supernova galactique Cassiopée A, dont I’explosion remonte a 1680 environ, consti-
tue une cible privilégiée pour la recherche des raies a 67.9, 78.4 et 1157.0keV ca-
ractéristiques de sa décroissance. Par ailleurs, des images X et optiques de Cassiopée
A montrent un mélange substantiel des couches internes de 1’ejecta et une structure
de jet dont les roles respectifs dans 'explosion demeurent a élucider. La présence de
MTi dans Cassiopée A a été confirmée par trois instruments (CGRO/COMPTEL,
BeppoSAX/PDS et INTEGRAL/IBIS) et l'objectif du spectrometre SPI était d’en
mesurer la cinématique afin de débrouiller un peu le scenario de 'explosion.

Les résultats obtenus sont en deca des espérances. Les raies basse énergie n’ont
pu étre mises clairement en évidence a cause d’'un bruit de fond instrumental dont la
compléxité de la variabilité temporelle a empéché une modélisation précise. Quant a la
raie haute énergie, la sensibilité de I'instrument est telle qu'un modeste élargissement
Doppler suffit a la noyer dans les fluctuations du bruit de fond. A partir d’'une analyse
solide, j’ai pu obtenir une limite inférieure & 20 d’environ 500 kms~! sur la vitesse
d’expansion du *Ti dans Cassiopée A. Intégrée a notre connaissance actuelle de la
cinématique des différentes parties du vestige, cette valeur ne permet pas de favoriser
un site de production plutét qu'un autre mais indique que le *4Ti ne se situe pas dans
la proximité immédiate du mass-cut, contrairement a ce qui est obtenu dans le cas
d’une explosion parfaitement sphérique.

L’étude du **Ti dans Cassiopée A devrait connaitre une nouvelle impulsion grace
aux prochaines missions X-dur telles NuSTAR ou Simbol-X. Les performances de
ces instruments, en particulier Simbol-X, devraient permettre d’imager la distribu-
tion spatiale du *4Ti et donc de progresser considérablement dans l'identification du
site de sa nucléosynthese. A 67.9 et 78.4keV, cependant, les effets Doppler dus a
un éventuel mouvement d’ensemble du **Ti ou & son expansion seront vraisembla-
blement de trop faible amplitude pour étre mesurés. Seule la raie a 1157 keV peut
fournir cette information cinématique et nous avons vu que SPI ne peut pas apporter
de contraintes fortes a ce sujet (avec pourtant plus de 6 Ms d’exposition). L’avenir du
domaine du MeV d’un point de vue observationnel demeure incertain ; les prochaines
missions envisagées sont 1’Advanced Compton Telescope et le Gamma-Ray Imager
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mais leur réalisation effective ne se fera pas avant une quinzaine d’années.

8.2 Observation/modélisation de I’*°Al et du “Fe
galactique

L'26A1 et le %Fe sont deux radio-isotopes a longue durée de vie (1 et 2 millions
d’années respectivement) produits majoritairement par les étoiles massives dans les
phases hydrostatique et explosive ; mais alors que 1'?6Al est éjecté aussi bien par les
vents stellaires (des étoiles Wolf-Rayet en particulier) que par les supernovae, le ®Fe
n’est libéré que par les supernovae. Etant donné leur grande durée de vie, ces isotopes
s’accumulent dans le milieu interstellaire et leur émission de raies gamma (a 1809 keV
pour I'?Al et 1173/1332keV pour le “°Fe) témoigne de I'activité stellaire continue de
notre Galaxie.

Le niveau du flux galactique observé, pour I’*Al en particulier, est bien supérieur
aux prédictions théoriques et 'origine de ce désaccord pourrait étre une insuffisance de
nos modeles autant qu'une source alternative ou sous-estimée. La publication récente
de deux nouvelles séries de modeles, I'un incluant la rotation stellaire et 'autre ex-
plorant les phases hydrostatique et explosive d’une large gamme de masses initiales
de 11 a 120 M, (sans rotation), appelle une réévaluation de la situation; 1’objectif
principal des recherches réalisées sur cette thématique est donc de mettre a 1’épreuve
sur une échelle globale notre compréhension de la nucléosynthese de 1'?6Al et du Fe
par les étoiles massives.

Une premiere partie du travail a consisté en une caractérisation détaillée du pro-
fil céleste de ’émission de décroissance des deux isotopes, mais plus précisément de
1’26 Al dont ’émission est bien plus franche. Plusieurs modeles de distribution spatiale
ont été comparés et il ressort que 1'?Al suit une distribution annulaire et se regroupe
pour l'essentiel entre 4 et 6 kpc de rayon galactocentrique, a la position de I’Anneau
Moléculaire Géant. Cette distribution implique une masse stationnaire d’?Al d’en-
viron 1.7 Mg, donc bien plus faible que celles invoquées par le passé et basées sur
des modeles exponentiels; il faut souligner cependant le manque de contrainte forte
sur I'extension en latitude de I’émission a 1809 keV et donc I'incertitude sur la masse
stationnaire qui en découle. A noter que les résultats observationnels obtenus ici sont
en bon accord avec les résultats de COMPTEL.

Dans un deuxieme temps, une modélisation de I’émission galactique a été réalisée
a partir des modeles de nucléosynthese les plus récents. Un modele complet incluant
un gradient de métallicité et une distribution spatiale du taux de formation stellaire
a été devéloppé ; Avec une normalisation de 2 étoiles massives par siecle pour le taux
de formation stellaire de la Galaxie et une pente de la fonction de masse initiale
de 1.8, les flux prédits sont en bon accord avec les observations, en particulier pour
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le radian central. Le désaccord évoqué précédemment semble donc sinon résolu au
moins considérablement atténué, méme si un examen détaillé de nos résultats révele
des écarts entre prédictions et mesures pour la distribution spatiale des deux isotopes
et le flux de décroissance du “Fe en provenance du disque.

Ce succes s’explique par le perfectionnement des modeles stellaires, plus spécifi-
quement par la prise en compte de la rotation, et par le calcul de la contribution des
supernovae des étoiles les plus massives. Une amélioration essentielle a apporter a ce
travail est d’étudier plus en détail I'impact des rendements de supernovae. En effet,
les seuls rendements de supernovae disponibles correspondent a des modeles stellaires
sans rotation avec une métallicité initiale solaire; le raccordement des modeles hy-
drostatiques non-solaires incluant la rotation a des rendements de supernovae a été
fait via la masse du coeur CO. S’il est clair que la masse du coeur CO, controlée
par la rotation et la perte de masse et donc indirectement par la métallicité, a des
répercussions sur les rendements de nucléosynthese, elle ne saurait étre 'unique fac-
teur influent ; en effet, la métallicité initiale commande de maniere directe les quan-
tités disponibles de certaines especes intervenant dans la synthese de 1'26Al et du Fe.
Le groupe de Geneve travaille actuellement sur une grille de modeles avec rotation
devant étre poussés jusqu’au stade de presupernova (alors qu’ils arrétaient d’ordinaire
leurs modeles a la fin de la fusion centrale de I’'He). Méme sans réaliser leur explosion,
le simple examen de la structure et du contenu chimique de ces presupernovae devrait
nous renseigner sur le degré de validité de notre approximation.

Il serait également intéressant de discuter 'impact des incertitudes qui entourent
certains des taux de réactions nucléaires qui interviennent dans la production de 1'’*°Al
et du ®Fe ; en particulier en ce qui concerne la nucléosynthese du °Fe, dont les princi-
pales sections efficaces sont toutes exclusivement théoriques. Il faut également signaler
que dans ce travail de these, la production d’?6Al par v-process a été completement
négligée (car non prise en compte dans les grilles de modeles exploitées) alors que sa
contribution est probablement non-négligeable.

Du point de vue observationnel, il serait souhaitable qu'une exposition plus im-
portante et plus réguliere du plan galactique soit réalisée par INTEGRAL afin de
mieux contraindre 1’évolution du ratio des flux “Fe/?°Al en fonction de la longi-
tude. Ce facteur pourrait en effet amener des contraintes fortes sur la nucléosynthese
des deux isotopes, qui partagent certains sites de production dans 1’étoile, et sur la
dépendance des rendements a la métallicité. Par ailleurs, une couverture du plan
galactique plus large en latitude permettrait une détermination plus précise de la
hauteur de I’émission galactique a 1809keV et ainsi une estimation plus fiable de la
quantité stationnaire d’?Al. De tels objectifs semblent réalisables d’ici la fin de la
mission INTEGRAL et sont d’autant plus urgents qu’aucune mission ne prendra le
relais avant au moins 15 ans.
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8.3 Observation/modélisation de I’*°Al et du “Fe
dans le Cygne

La région du Cygne abrite, a environ 1.5-2 kpc de distance, une incroyable concen-
tration d’étoiles massives jeunes; environ 200 étoiles de type O s’y entassent dans
une poignées d’associations OB. Il s’agit donc d’une région particulierement active
qui ressort tres nettement a la plupart des longueurs d’onde, du radio au gamma.
En particulier, I’émission galactique & 1809keV de la décroissance de 12°Al est parti-
culierement proéminente dans cette direction.

Les caractéristiques hors du commun de la région du Cygne ont suscité un grand
nombre d’études qui nous ont légué une connaissance détaillée de sa structure et de sa
population. Tout comme 1’émission galactique de 1'*°Al a longtemps été en désaccord
avec les prédictions théoriques, le flux a 1809 keV en provenance du Cygne s’est tou-
jours trouvé supérieur d’'un facteur 2-3 aux valeurs calculées. De méme que pour
la Galaxie, j’ai donc entrepris de modéliser 1’activité nucléosynthétique du Cygne a
partir des modeles stellaires les plus récents et de confronter cela aux observations IN-
TEGRAL/SPI. L’exercice est toutefois un peu plus riche dans ce cas la car il integre
une contrainte temporelle liée a 1'dge des associations OB du Cygne (alors que la
Galaxie était considérée dans un état stationnaire). La mise a I’épreuve des modeles
de nucléosynthese stellaire est donc plus sévere.

Le travail a débuté par une caractérisation de la morphologie et du niveau de
I’émission a partir des observations SPI. L’émission a 1809 keV semble étre correc-
tement représentée par une source étendue d’environ 6-9°; centrée sur I'imposant
amas Cyg OB2 et avec un flux d’environ 6.0 x 10~® phecm2s7!; en ce qui concerne
I'émission de décroissance du %°Fe, aucun signal ne ressort et une limite supérieure de
1.6 x 10°phem=2s7! a été déterminée. Le flux a 1809 keV, cependant, comprend
I’émission des étoiles massives du Cygne mais également la contribution d’arriere-plan
du disque galactique. Grace a ’étude précédente du profil de I’émission galactique a
1809 keV, il s’avere que seule une grosse moitié de ce flux est imputable a la popula-
tion stellaire du Cygne. Ce point, qui avait été largement négligé par le passé, allege
considérablement le probleme.

En effet, des calculs de synthese de population, basés sur les modeles stellaires
récents, prédisent de prime abord des flux compatibles avec cette nouvelle estimation
du flux a 1809 keV propre au Cygne. La limite supérieure sur le flux de décroissance
du %Fe est également en accord avec les niveaux prédits. Cependant, une compa-
raison détaillée et la prise en compte de la métallicité subsolaire du Cygne laissent
un résultat en demi-teinte. Il semble qu'un certain nombre de supernovae soit requis
pour atteindre les niveaux de flux mesurés, alors que les observations de la région
n’en décelent aucune. Il a été démontré que les supernovae explosant a l'intérieur des
superbulles sont particulierement ”silencieuses”, ce qui pourrait expliquer 1’absence

163



8.4. Etude de I’émission d’annihilation des supernovae et de leurs vestiges

de vestiges de supernova identifiés, mais le catalogue des pulsars est également vide
pour cette région du ciel. De plus, I'historique des flux de décroissance ne semble pas
correspondre parfaitement a la chronologie des associations OB dans le cas subsolaire,
et ceci d’autant plus que 'IMF est raidie. La croissance du flux a 1809 keV ne semble
pas assez rapide pour rejoindre les valeurs observées a I'age estimé aujourd’hui pour
les différents amas stellaires; a contrario, le flux de décroissance du °Fe augmente
rapidement vers la limite supérieure mesurée, ne laissant qu’un court intervalle sur
lequel ’ensemble semble marginalement cohérent.

Les remarques formulées dans la partie précédente sur les approximations uti-
lisées pour les rendements de supernovae sont bien évidemment applicables également
pour cette étude du Cygne. D’autres sources d’erreur/incertitudes sont a prendre en
compte : age et distance des amas stellaires, métallicité du Cygne, ...etc. Néanmoins
la situation n’a jamais été aussi satisfaisante qu’a l'issue de ce travail. Pour permettre
d’évaluer plus solidement le résultat mitigé évoqué ci-dessus, il serait intéressant d’ap-
pliquer la méme analyse a d’autres concentrations stellaires, telles Sco-Cen, Vela ou
Persée, pour voir si les mémes difficultés sont rencontrées.

Enfin, une simulation hydrodynamique de la diffusion de 1'*°Al & I'intérieur de la
superbulle générée par CygOB2 a été réalisée (pour la premieére fois & ma connais-
sance). Bien que le modele de superbulle utilisé soit considérablement plus simple que
la réalité de ce phénomene, la répartition spatiale de I'isotope autour de CygOB2 apres
environ 3 Myr est en accord avec la taille angulaire observée par INTEGRAL/SPI.

8.4 FEtude de I’émission d’annihilation des super-
novae et de leurs vestiges

Un autre axe de recherche développé durant cette these mais non présenté dans ce
manuscrit concerne ’annihilation de positrons dans les supernovae et leurs vestiges.
La population de positrons étudiée consiste exclusivement de positrons issus de la
décroissance de certains éléments radioactifs comme le **Ni ou le *4Ti. La therma-
lisation et I’annihilation de ces positrons dans l’ejecta en expansion est fonction de
nombreux parametres comme la masse de I'ejecta, I’énergie de I'explosion, les rende-
ments isotopiques ou le degré de mélange de I'ejecta; la traduction des observations
INTEGRAL/SPI de I’émission d’annihilation de vestiges comme Tycho, Cassiopée A
ou SN1006 en éventuelles contraintes sur le phénomene de supernova passe donc par
une modélisation fine du devenir des antiparticules selon les conditions initiales de
I’explosion.

Un code Monte-Carlo de transport de ces positrons dans un ejecta en expansion a
donc été mis au point afin de dresser les profils temporels de ’émission d’annihilation
de ces positrons. L’évolution hydrodynamique de ’ejecta est obtenue par des simu-
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lations numériques réalisées préalablement. Les conditions physiques du milieu en
chaque lieu et instant étant déterminées, les positrons y sont injectés aléatoirement,
avec des propriétés (énergie par exemple) régies par des distributions statistiques ca-
ractéristiques de la chaine de décroissance dont ils sont issus. Divers modes de trans-
port sont alors envisageables selon la configuration globale du champ magnétique (ra-
dial, turbulent ou inexistant). Les positrons, initialement relativistes, sont freinés par
excitation/ionisation et/ou pertes coulombiennes et peuvent, si leur énergie cinétique
a été suffisamment diminuée, s’annihiler avec des électrons via différents processus
(formation de positronium par échange de charge ou combinaison radiative, anni-
hilation directe avec un électron libre ou lié,...). En prenant en compte l'opacité
décroissante dans le temps de 1'ejecta, une courbe de lumiere a 511keV est ainsi ob-
tenue et sa sensibilité aux divers parametres impliqués peut étre étudiée.

Le modele est aujourd’hui pleinement fonctionnel et a fourni ses premiers résultats
sur des cas simples. Un point important reste a résoudre avant de se livrer a une in-
terprétation des observations : I'estimation des sections efficaces d’interaction entre
les positrons et les métaux (C, O, Ne, S, Si et Ni principalement). Le travail se pour-

suit donc, en collaboration avec Pierre JEAN pour les aspects théoriques et avec
Jacco VINK et Sarka JIRASKOVA pour les aspects observationnels.
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Analyse des observations a 67.9 et 78.4 keV

Le groupe d’observations utilisé pour I’étude de 1’émission a 67.9 et 78.4keV du
4Tj dans Cassiopée A possede les caractéristiques suivantes :

TaAB. 8.1 — Caractéristiques du groupe d’observation.

Révolutions utilisées 19 a 539
Pointages ON < 20° autour de Cassiopée A
Exposition effective ON 4.4 Ms
Pointages OFF aucun
Exposition effective OFF -
Type de données SE

Etant donné la forte variabilité du bruit de fond dans cette gamme d’énergie, 'OG
a été restreint a la demi-douzaine de périodes d’observations continues (pendant plu-
sieurs révolutions successives) de Cassiopée A ; a I'intérieur de ces périodes dédiées,
I’amplitude des variations du niveau de bruit de fond demeure ”raisonnable”. Le
spectre brut sommé sur tous les pointages est présenté en Fig. 8.1. La raie a 68 keV
de la désexcitation du #Sc est noyée dans un énorme complexe de raies de bruit de
fond et ne pourra pas étre extraite.

Le modele de bruit de fond qui s’est avéré le plus satisfaisant pour cette analyse
se compose de :
— Une composante proportionnelle au GEDSAT et ajustée par détecteur, bin en
énergie et pour chaque période d’observations dédiées.
— Une composante de croissance linéaire en fonction du temps et ajustée par
détecteur, bin en énergie et pour chaque période d’observations dédiées.
— Une composante constante et ajustée par détecteur, bin en énergie et pour
chaque période d’observations dédiées.
Les résidus temporels et célestes obtenus sont présentés en Fig. 8.2. Le x? réduit
des résidus temporels est de l'ordre de 1.2 s’il est calculé par pointage, mais aug-
mente jusqu’a des valeurs de 2-3 si les pointages sont regroupés sur des échelles
croissantes de temps. Ceci indique clairement que notre analyse est entachée d’er-
reurs systématiques, vraisemblablement générée par une modélisation imparfaite du
bruit de fond instrumental. La distribution des résidus célestes montre que ces erreurs
systématiques sont propagées jusqu’aux résultats, ce qui compromet une détection
solide des raies basse énergie du *Ti dans Cassiopée A.
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F1G. 8.1 — Spectre brut autour de 68-78 keV (en haut) et évolution du taux de comp-
tage en fonction du temps dans les données et le modele (en bas).
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Fic. 8.2 — Résidus temporels (en haut) et résidus célestes (en bas) dans une bande
de 76-80keV ; les résidus célestes obtenus sont comparés a la distribution statistique
attendue, déterminée par simulation d’observations (courbe rouge).
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Analyse des observations a 1157.0 keV

Le groupe d’observations utilisé pour 1’étude de I’émission & 1157.0keV du #4Ti
dans Cassiopée A possede les caractéristiques suivantes :

TaB. 8.2 — Caractéristiques du groupe d’observation.

Révolutions utilisées 19 a 539
Pointages ON < 20° autour de Cassiopée A
Exposition effective ON 6.6 Ms
Pointages OFF <65° autour des poles galactiques
Exposition effective OFF 12.5 Ms
Type de données SE et ME2

Le spectre brut sommé sur tous les pointages est présenté en Fig. 8.3 (pour les SE
seulement ; le spectre des ME2 est identique). La raie a 1157keV de la désexcitation
du **Ca est naturellement présente dans le spectre de bruit de fond de SPI.

Le modele de bruit de fond qui s’est avéré le plus satisfaisant pour cette analyse

se compose de :

— Une composante proportionnelle au GEDSAT et ajustée par détecteur, bin en
énergie et sur trois périodes temporelles délimitées par la perte des détecteurs
2 et 17.

— Une composante de croissance linéaire en fonction du temps et ajustée par
détecteur, bin en énergie et sur trois périodes temporelles délimitées par la
perte des détecteurs 2 et 17.

— Une composante constante et ajustée par détecteur, bin en énergie et sur trois
périodes temporelles délimitées par la perte des détecteurs 2 et 17.

Les résidus temporels et célestes obtenus sont présentés en Fig. 8.4. Le 2 réduit
des résidus temporels est de l'ordre de 1.0 s’il est calculé par pointage, mais aug-
mente jusqu’a des valeurs de 2-3 si les pointages sont regroupés sur des échelles
croissantes de temps. Ceci indique clairement que notre analyse est entachée d’er-
reurs systématiques, vraisemblablement générée par une modélisation imparfaite du
bruit de fond instrumental. Toutefois, la distribution des résidus célestes montre que
I'impact de ces erreurs systématiques sur les résultats est infime.
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F1G. 8.3 — Spectre brut autour de 1157 keV pour les événements simples (en haut) et
évolution du taux de comptage en fonction du temps dans les données et le modele
(en bas).
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F1G. 8.4 — Résidus temporels (en haut) et résidus célestes (en bas) dans une bande de
1150-1165 keV ; les résidus célestes obtenus sont comparés a la distribution statistique
attendue, déterminée par simulation d’observations (courbe rouge).
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Analyse des observations a 1809.0 keV

Le groupe d’observations utilisé pour I’étude de 1’émission galactique a 1809.0 keV
de I'*Al possede les caractéristiques suivantes :

TAB. 8.3 — Caractéristiques du groupe d’observation.

Révolutions utilisées 19 a 484
Pointages ON tous les pointages
Exposition effective ON 63.2 Ms

Pointages OFF -
Exposition effective OFF -
Type de données SE et ME2

Le spectre brut sommé sur tous les pointages est présenté en Fig. 8.5 (pour les SE
seulement ; le spectre des ME2 est identique). La raie a 1809keV de la désexcitation
du 2°Mg est naturellement présente dans le spectre de bruit de fond de SPI.

Le modele de bruit de fond qui s’est avéré le plus satisfaisant pour cette analyse

se compose de :

— Une composante proportionnelle au GEDSAT censée reproduire le continuum
de bruit de fond sous la raie a 1809keV ; cette composante est ajustée par
détecteur et sur des intervalles temporels de 1j.

— Une composante proportionnelle au GEDSAT censée reproduire la raie a 1809 keV
d’origine instrumentale; cette composante est ajustée par détecteur, bin en
énergie et sur trois périodes temporelles délimitées par la perte des détecteurs
2 et 17.

Les résidus temporels et célestes obtenus sont présentés en Fig. 8.6. Le x? réduit des
résidus temporels est de 1'ordre de 1.0 s’il est calculé par pointage et ne présente
pas de dégradation sur le long-terme. La distribution des résidus célestes confirme la
qualité de 'analyse.

L’étude du signal a 1809 keV spécifique a la région du Cygne repose sur un sous-
ensemble du groupe d’observations détaillé ci-dessus et sur la méme modélisation du
bruit de fond instrumental. Les résultats en termes de résidus sont donc qualitative-
ment similaires a ceux présentés ici.
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F1a. 8.5 — Spectre brut autour de 1809 keV pour les événements simples (en haut) et
évolution du taux de comptage en fonction du temps dans les données et le modele
(en bas).

175



0.3 T | | 1 1]

0.25

o
I
T

Probability density
©
[
o

bt
=
1]

0.05 -

0.3 0.2 0.1 0 0.1 0.2 0.3
Sky residuals (0)

F1a. 8.6 — Résidus temporels (en haut) et résidus célestes (en bas) dans une bande de
1806-1812 keV ; les résidus célestes obtenus sont comparés a la distribution statistique
attendue, déterminée par simulation d’observations (courbe rouge).
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Analyse des observations a 1173.0 keV

Le groupe d’observations utilisé pour I’étude de ’émission galactique a 1173.0keV
du “Fe possede les caractéristiques suivantes :

TaB. 8.4 — Caractéristiques du groupe d’observation.

Révolutions utilisées 19 a 539
Pointages ON tous les pointages
Exposition effective ON 70.9 Ms

Pointages OFF -
Exposition effective OFF -
Type de données SE et ME2

Le spectre brut sommé sur tous les pointages est présenté en Fig. 8.7 (pour les SE
seulement ; le spectre des ME2 est identique). La raie a 1173keV de la désexcitation
du %Ni est naturellement présente dans le spectre de bruit de fond de SPI.

Le modele de bruit de fond qui s’est avéré le plus satisfaisant pour cette analyse

se compose de :

— Une composante proportionnelle au GEDSAT censée reproduire le continuum
de bruit de fond sous la raie a 1173 keV ; le niveau de cette composante est fixé
avant ajustement par une moyenne glissante sur un fenétre de 10h (le résultat
étant peu sensible a la largeur de la fenétre).

— Une composante proportionnelle au GEDSAT censée reproduire une partie de
la raie a 1173keV d’origine instrumentale; cette composante est ajustée par
détecteur, bin en énergie et sur trois périodes temporelles délimitées par la
perte des détecteurs 2 et 17.

— Une composante de croissance linéaire en fonction du temps censée reproduire
une partie de la raie a 1173 keV d’origine instrumentale ; cette composante est
ajustée par détecteur, bin en énergie et sur trois périodes temporelles délimitées
par la perte des détecteurs 2 et 17.

Les résidus temporels et célestes obtenus sont présentés en Fig. 8.8. Le 2 réduit
des résidus temporels est de l'ordre de 1.0 s’il est calculé par pointage, mais aug-
mente jusqu'a des valeurs de 2-3 si les pointages sont regroupés sur des échelles
croissantes de temps. Ceci indique clairement que notre analyse est entachée d’er-
reurs systématiques, vraisemblablement générée par une modélisation imparfaite du
bruit de fond instrumental. Toutefois, la distribution des résidus célestes montre que
I'impact de ces erreurs systématiques sur les résultats est infime.
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F1G. 8.7 — Spectre brut autour de 1173 keV pour les événements simples (en haut) et
évolution du taux de comptage en fonction du temps dans les données et le modele
(en bas).
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F1aG. 8.8 — Résidus temporels (en haut) et résidus célestes (en bas) dans une bande de
1170-1176 keV ; les résidus célestes obtenus sont comparés a la distribution statistique
attendue, déterminée par simulation d’observations (courbe rouge).
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Résumé : L’objectif de cette these est de fournir puis d’exploiter des contraintes observa-
tionnelles relatives aux étoiles massives et a leurs explosions de supernova. Pour cela, nous
nous intéressons a la signature de leur activité de nucléosynthese et plus particulierement
au rayonnement de décroissance de plusieurs isotopes radioactifs produits et libérés a divers
stades de leur existence : le #4Ti, I'?5Al et le ®Fe. Grace au spectromeétre haute-résolution
SPI embarqué sur I'observatoire spatial INTEGRAL, nous avons pu caractériser I’émission
de raies gamma associée a la décroissance de ces trois radio-isotopes.

Dans un premier temps, nous nous concentrons sur 1’émission de décroissance du **Ti
présent dans le vestige de supernova Cassiopée A. Le but de cette étude est d’obtenir, par
une analyse spectrale du signal, une information sur la cinématique de I'ejecta de Cassiopée
A. Une telle donnée pourrait alors nous renseigner sur le mécanisme incertain par lequel
Ieffondrement gravitationnel d’une étoile massive en fin de vie aboutit a une explosion de
supernova.

Nous nous intéressons ensuite aux raies gamma de la décroissance de 1'*Al et du “Fe.
Ces deux isotopes a longue durée de vie s’accumulent dans le milieu interstellaire autour
des étoiles massives et donnent lieu & une émission galactique diffuse a 1809 et 1173/1332
keV respectivement. Les observations SPI de cette émission sont confrontées a un modele
de la nucléosynthese galactique construit a partir des plus récents modeles stellaires. Un
travail plus détaillé est alors consacré a la région du Cygne, qui abrite une forte concentra-
tion d’étoiles massives proches. Les données SPI obtenues sont comparées aux prédictions
théoriques d’un code de synthese de population et d’une simulation numérique de diffusion
de 1'?°Al & lintérieur de la superbulle soufiée par I'amas Cyg OB2.
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