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Reésume

La premiére partie de cette thése est centrée sur la mission KCLATRs, dédide a 'étude
de I'émission prompte multi-longueurs d’onde dee sursauts ~. Les performances de
la caméra X/v d'imagerie grand champ d"ECLAIR: sont estimées par des simula-
tions Monte-Carlo, La sensibilité de détection des sursauts « dépend principalement
du bruit de fond sur la camera. o prenant en compte les principales composantes
de 'environnement spatial (le fond diffus X extra-galactique, les protons du ravon-
nement cosmique et atmosphériques, les neutrons atmosphériques, et les photons X-
~ de l'albedo terrestre] pour une orbite "ECLATREs & 600 km d'altitude et & 207
dlinclinaizon, le bruit de fond dans la bande dimagerie de 4 a 50 ke est estime a 7,1
coupsem -5 1. La sensibilité limite pour un seuil de détection de 5.5 & de Auctuations
cdu brut de fond est estimee 4 530 milli-Crabe sur une seconde d'intégration dans la
bande d'energie de 4 a 50 ke, Compte tenu des miveaux de bruit de fond, le taux
de sursauts + détectables par an. dane la bande 4-300 ke, est estimé entre 50 et 90
sureauts  suwivant la durete du sursaut. Pour un échantillon d'une centaine de sur-
saute détectés, 47H seront localisds & miewx que 107 et G1% & misux 207 pour un temps
dlintégration de 1,024 secondes. Par aillleurs, avec un champ de vue de 1057 x 1057 et
une sensibilité himite de 10 milli-Crabe sur 10 b dYintégration dans la bande 20-200 ke
et 3 milli-Crabe dans la bande 4-10 ke, la camera X-v fera également un balavage de
la sphire céleste, a la recherche de novaux actifs de galaxies (NAG), de novae X, et de

Soff Gammea Repeaiers.

Dane la seconde partie de cette thése, nous nous intéressons & apport du code
de photo-ionisation, T'itan, dans 'interprétation des spectres de haute résolution des
NAG. obtenus en X avec les satellites XMWM-Newton et Chandra.  Nous meontrons
que les formalismes approcheés utilisés pour résoudre le transfert radiatif induisent des
interprétations imprécizes des spectres dee NAG en X, car les Hux de raies caloulées
(notamment les raies de résonance] sont systématiquement surestimés par 300 pour
dee milieux avee une densité de colonne totale €70 < 10*' em ™= & un ordre de grandeur
pour dee milieux avee C0F = 10 em 2. A partit d'une étude théorique du triplet de
raies des ions hélivmoides, nous mettons également en évidence un jeu de diagnostics
spectroscopiques. Ces diagnostics permettent de déterminer la densité, la densite de
oolonne totale et le paramétre d'ionisation des milieux photo-ionisés observes, a partir
de la mesure des Hux de raies et de la température des continus de recombinaison
radiative.

Mots-clés @ astronomie X et vy, sursauts «y, masque oodé, simulations Monte-
Carlo, transfert radiatif, code de photo-ionisation, Noyvaux Actifs de Galaxies, diagnos-

bins spectroscoplgues
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Abstract

The first part of mv thesis deals with the ECLAIR= mission, dedicated to the study
of the prompt multi-wavelength emission of Samma-Ray Bursts { GRBzs]. The per-
formance of the wide-field X-v spectro-imager cnboard FCLAIR= i= computed with
Monte-Carlo simulations. The sensitivity to GHB detections depends principally on
the background level in the camera. Taking inbo account the environment at an alti-
tude of 600km and for a 2007 inclination orbit, the background in the imaging energy

&', The limiting sensitivity for

range (4 to 50 keV) is estimated to be 7.1 countscm
a 2.0 o detection threshold g expected to be 530 mCrab in | second in the 4-50 kel
energy range. Prom the level of the background in the 4-300 keV energy range, 50 to
Ul GhEBs are expected to be detectable per vear. From a sample of a hundred GRBs
detected in the camera field of view, 479 and 61% of these GRBs should be located
with a precision better than 10 and 20 arcminutes respectively in 1.024 seconds,

With a 1057 x 1057 hAeld of view and limiting sensitivities of 10 mCrab and 3
m_rab for a 10 h exposure in the 20-200 keV and 310 keV energy ranges respectively,

the X-~ camera will also survey the sky, to detect X-ray novae, Soflt Camma Repeaters
and Active Galactic Nuclel [AGN].

The second part of my thesis concerns the photo-ionisation code Tiian for the
physical mterpretation of XMU-Newion and Chandra high resolution spectra of AGN.
Titan computes the radiative transfer 'in a full way'. in taking into account the mter-
connection between matter and radiation, unlike other codes which are dedicated to
the mtepretation of AGN egpectra alone. These codes often wse simplified formalismes
bazel on the escape probability. We show evidence that the computation of the radia-
tive transfer " a full way’ s important to take mto account the eflects of radiative
transfer, and therefore to have a proper interpretation of AGN spectra. Indeed, the use
of the escape probability formalism to compute the radiative transfer induces higher
line Huxes for the resonant linee. overestimated by approximately 30% for media with
a total column density of 00 < 10* e and up to an order of magnitude higher for
media with €0 = 10% em 2. A set of spectroscopic diagnestics has been found from
a theoretical studies using Tian of the He-like line triplets, Thess diagnostics allow us
to determine the density, the total oolumn density and the onization parameters of the
observed photo-1oni=sed media, by measuring the Huxes and the radiative recombination

continua of the He-like line triplets.

Keywords: X-ray and v astronomy, Gamma-Ray Bursts, coded mask, Monte-
Carlo simulations, radiative transfer, photo-icnizsation, Active Galactic Nuclel, spec-

broscopic diagnostics
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Mise a jour

Cette note concerne la premiére partie de cette these, Depuis la rédaction de ce

manuseript, le projet KOLATRs a subi quelques modificatione :

# [ne nouvelle orbite a 800 km d'altitude et de 20° d'inclinason est consideree,
dans I'éventualité qu' HCLATRE soit laned comme passager de la mission Indi-

enne Megha-tropigques.
# Line stratégie de pointage anti-solaire e=t également a I'étude.

s [Ine maodification de la charge utile dans laquelle la caméra X-v [CXG) sera le
seul instrument d'obeervation des sursants 3. L'observation en optique sera,
dans ce cas, assurée par un segment sol le long de orbite d"ECLATRs 1
a en effet été juge difficile de réaliser un instrument optique permettant de
realiser lez performances scientifiques escompbées, compte tenu des contraintes

d"ECLATR:.

# [ne conscommation de Pélectronigque de lecture devrait étre de ordre on

inférieure a4 2 mW par canal.

L’en==mble de ces modifications sera pris en compte, au cours de la phase A, afin

de définir une géometrie définitive de la camera CTXO.
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Schéema du principe de fonctionnement d™une caméra 4 masque oodé,
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lintenzite d’'une source, qui peuvent étre retrouvees via des methodes
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Masque codé aleatoire a rln:'u_h'. n:llmn:'nmcm:-. de In CAIMETA 'f"-'['f' AVEr UTe
fraction d'ouverture de 30%. et =a fonction d’auto-corrélation montrant
un pic central décalé par un plan constant non oul, Ceel montre que le
mascque codé choisl n'est pas deal. . . .
Spectre de "émission diffuse extra-galactioque "'.. ¥ I:IU trait plvm:l el spe-
tre des photons ¢ de albedo terrestre (les LJTE‘li—-:I. “n dessous de S0
keV, les photons de l'albedo terrestre seront complétement absorbeés par
le blindage pas=il de la camera.

Spectre des protons au niveau de [ r.*quaLvur |:-:'11 hauL:I au—d-:':a-..lu-.. -.'l-:' l[] 5

GeV, les protons du ravonnement cosmique, et en dessous de 10,5 GelV,
les protons atmosphériques secondaires wpaward (les protons dirigés dans
la direction anti-Terre en pointillés) et dewnward (les protons diriges
vers la Terre en trait plein). Le spectre des neatrons abmosphériques est
montre dans la figure du bas. .
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Spectre en énergie du bruit de fond induit par les différentes sources
du bruit. Ce spectre est movenné =sur 'orbite d'ECLAMRs, hors de
"Anomalie de I'Atlantique Sud. Le= composantes mternes du bruit de
fomd dues aux particules ot anx photons X-+, ains1 que la composante
directe due aux photons de 'émission diffuse sont également reportées,
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213 Evolution de la précision de localisation en fonction du rapport signal sur
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bruit SN&H, calculé dans la bande 4-50 keV sur un temps d'intégration
de 1,024 5, pour trois facteurs de perte de la surlace efficace de la cameéra
o f = 0% (trait plein), f — 0% (tirets) et § — 30% (longs tirets).
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1 Introduction

Lee sursaute « =ont les phénoménes cosminues les plus violents connue 4 ce jour. =
ont été découverte par les zatellibes militaires ameéricains Vela dans les anndes GO (ol
Klebesadel ef al. 1973). 1l a cependant fallu attendre trente ans pour finalement &tablir
que les sursants v étaient d'origine cosmologique et trés probablement associés & la
mort des premiéres étolles massives formeées dans 'Univers, Cette avanceée a été ren-
due possible par le satellite italo-néerlandais HeppoSAX, Les instruments ernbarogués
sur BeppoSAX poesédaient une précision de localisation de quelques minutes d'are,

permettant Mdentification de contreparties a diverses longueurs d'onde.

1.1 1997 : le début d’une révolution

Avant 1997, les observatiome réalisdes par BATSE [ Burst Aleri and Transieni Sources
Faperiment) avalent montré que les sureauts v étaient distribués de maniére isctrope,
attestant de leur poesible origine cosmologique (ef. Meegan ef al. 1992 ot la fig-
ure 1.1). BATSE a égalernent mis en évidence, pour la premiere fois, une distribution
bimodale de la durde des sursaute g, s"é&chelonmant de 1072 & 107 = et centrée autour de
0,2 g et 20 s (of. Kouveliotow ef al. 1993). f5; correspond a la duréde pour laguelle 90%
de I'énergie du sursaut a &te ravonnes. Le spectre des sursanis ~ s'est avere atre non
thermique, et montre un maximum a une energie £, qui caracteérize au premier ordre
la dureté duo sursant (of. Schaefer ef al. 1992, Band ef al. 19923). BATSE a aussi permis
d'établir la distribution de luminosité (courbe log N-log 8] des sursauts  griace a sa
grande statistique [~ 1 sursaut détectd par jour sur 9 années de fonctionnemnent). Les
observations de BATSE ont également montré que les sursauts courts ({5 = 2 5] sont

plus durs que les sursants longs (fg = 2) (ef. Fishman & Meegan 1995 par exemple).

Cing sursauts v ont également été détectés par RORET [ Energetic Gamma-Ray
Erperiment Telescope) an dela de 100 MeV [ef. Hurley 1996 et rélérences attenantes).
Une émission an IeV aurait également éte détectée pour le sursaut GRBOTO4LT aves
I'observatoire v sol MILAGRO ' (of. Atkins et al. 2000).

En 1997, I'émission rémanente en X d'abord (ef. Costa ef al. 1997), puis
dans le visible [ef. Van Paradijs ef al. 1997), en radio (. Frail ei al 1997) et

dans le sub-millimétrique (. Bremer & al. 1998) est découverte. Elle permet de

Lef, www . Janl.gov/milagro/index.shtanl
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Figure 1.1: Projection sur le ciel en coordonnées galactiques de la position de 1429
sursauts v détectés par BATSE [cf. Fishman 1999),

mesurer la distance de ces objets (of. Metzgeret al. 1997), établissant leur nature cos-
maologique et les cataloguant de facta parmi les objets les plus lointams de 'Univers.
A des distances coemologigques, 'énergie ravonnde pendant le sursaut peut atteindre
105 erge, =i 'émission est supposs sotrope, soit 'énergle de masse d'un objet d'une

masse solalte ravonnés sur quelques sseondes,

Vers une connection entre sursauts longs et la mort des étoiles massives-
La signature d'une supernova de type lb/e dans la courbe de lumiere de I'émission
rémanente a été détectée pour le sursant long GRB 980425 (of. Galama ef al. 1998).

DVautres deétections de supernovas ont par la suite confirmeé cette association
(ef. Matheson ef al. 2003, Stanek ef al. 2003).

Vers une nouvelle classe de sursauts - Découverts par le satellite X GINGA
(ef. Strohmaver ef al. 1998) et I'observatoire X Einstein {of. Gotthell, Hamilton &
Helfand 1996), les X-ray flashes (XRFs) ont été principalement étudiés par HeppoSAX
et HE'TE-1T2. Environ 40% des sursaute détectés par HETE-2 sont des XHFs. Cette
nouvelle classe de sursants est caracterisée par des valeurs de £, = 0keV, e la
majorité de leur énergie est émise en X et non en = (ef. Kippen ef al. 2001, Barrand e
al. 20083). Lee XHFs sont similaites anx sursants + pour ce qui concerne leur distribuo-
tion temporelle bimodale et les propriétés de leur émission rémanente multi-longuweurs
d'onde (of. Watson ef al. 2004 par exemple], indiquant leur origine ccemologique. Les
propriétés de lear galaxie hite sont également similaires (ef. Bloom ef al, 2008). Les
XHFs longs ont aussi 868 assoclds aux supernovae de type [h/e (ef. Thomsen et al. 2004
et Pvnbo et al, 2004,

High Frergy Transiené Erplorer



1.2 Physique des sursauts v

Aux vues de ces différentes observations, deux questions se posent : comment sont

produits les sursauts v et quel en est le progeniteur 7

1.2.1 Le probléme de compacité de la source

Considérons un sursaut émettant de maniére isotrope, sous forme de photons + (~ 1
MeV), de l'ordre de 107 ergs sur une échelle de temps 88 ~ 0, 1 3 ot une échelle spatiale
< edf ~ 5% 107 em. Cette émission s'acoompagnant d'une création de paires e-fey
(ef. Cavalle & Rees 1978), la profondeur optique pour la eréation de paires, Toms sl
alore donneée par

xf__j‘"m.axm” = 1 (1.1]

ol &V o~ B 10" ot op — 6,653 % 107 em™® zont respectivernent. le nombre de photons
de | WMeV produite et la ssction efficace homeon, O caleul montre que la souroe
devrait etre optiquement épaisse et son rayonnernent thermigque, Cependant, les sur-
sauts presentent des spectres qui sont clarement non-thermiques sur plusieurs décades
ET ETErgle,

Ce paradoxe est résolu 51 'glecta possede un mouvement relativiste dans la
direction de l'observateur (el  Paceynski 1986, par exemple). Dans ce cas, les
vitesses relativistes vont induoire deux corrections dans 'équation 1.1 : 1) une diminu-
tion du nombre de photons produizant des paires e- /e, car dans le référentiel de
I'observateur, les photons sont décalés vers les plus hautes énergies ; 2] une zone
d'émission observable réduite d'un facteur de Lorentz ', due & la focalisation de
I'émission (relaiivistic bearning). La profondeur optique est alors réduite par un fac-
teur I'* avee @ ~ 7 (el Lithwick & Sari (2001) pour un caleul détaillé de = ). Par
oconesgquent, pour que - < 1, I'ejecta relativiste devrait avolr des facteurs de Lorentz

I" = 300 {cf. Piran 2004 par exemple).

1.2.2  Scénarii du phénoméne sursaut : de 'émission prompte
a I'émission rémanente

Deux classes de modéles ont été proposées pour expliquer les émissions prompte et
rémanente : ceux basés sur les chocs internes/externes et ceux basés sur les ‘boulets

de canon’ [ cannonballs).
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Figure 1.2: Schéma montrant la formation et 'évolution do sursaat 4 selon le models
des choes internes [cf. hitp://cosse.gsfe.nasa.gov /images Jepo/gallery /grbs).  L'émission
prompte 7 est produite a la suite de chocs mmternes entre les couches relativistes émisss
par 'objet central, lorsque des couches plus rapides rattrappent des couches plus lentes.
L'émission rémanents multi-longueurs d'onde est produite lors de Uinteraction des
ooiches relativistes avec la matiére environnante,

1.2.2.1 Le modeéle des chocs :[ntc:rnc:sl.-"mctnrnns

Dans oo modéle (of. Naravan, Paczyriski & Piran 1992, Rees & Mészdros 19084), la
gsource centrale produit un vent de matiére relativiste, constitug de plusieurs couches.
L'émission prompte v est prodoite a la suite de chocs entre les couches relativistes
(chocs internes), lorsque des couches plus rapides rattrappent des couches plus lentes
(ef. la figure 1.2). Une fraction de 'énergie cinétique de I'ejecta est alors transferée anx
électrons, qui produiront en retour le rayonmement ~ (ef. Kobayashi & Sari 2001 pour
une discussion de efficacite de ce processus]. Le vent relativiste interagit egalement
aver la matiére environnante, via des chocs non ecollisionnels (choes externeg), en-
trainant sa décceleration et la production d'une émission rémanente multi-longueurs
d'onde (ef. Paceyriski & Rhoads 1993, Katz 1984). A la suite des chocs externes,
un choe en retour peat également == propager dans le vent relativiste, produlzant une
crmission prompte multi-longueurs d'onde de courte durde {of. Meszaros & Rees 1999
et références attenante). Cette émission prompte multi-longueurs d'onde n'a été elaire-
ment détectée quune seule fois en optique par ROTSE? (ef. Akerlof ef al. 1999), mais
plusicurs fois en tadio (ef. Kolkarni ef al. 1999). (of. également Akerlof et al. 2000,

Bier ei al, 2001 pour des limites superieures de détection de Hashs en optique].

Les meécanismes d’émission - Le ravonnement synehrotron est souvent sup-

pose etre 4 l'ongine de 'emission prompte et rémanente, parce que les electrons sont

 Hobotie Optical Transient Search FErperiment



relativistes, et le champ magneétique dans les couches est amplifié par les différent=
choes, Les mesures de polarisation linéaire haute (cof. Bersier ef all 2003 et références
attenantes] sonk en accord avee une émission d'origine synchrotron. Cependant, le
rayonnement synchrotron pour 'émission prompte est encore controverse (ef. Preece ef
al. 2000 et Barraud ef al. 2003), et d'autres processus tels que I'émission Compton in-
verse Telativiste, le Complon drag (cf. Ghiselling 2001 et Mészdros 2002 pour plus de
détails) ont été proposés. A tres hautes énergies (de lordre du GeV), les mécanismes
Compton inverse [cf. Mészaros & Hees 1994) et fou Self-Synchrofron Campton ont ébé

proposes [Pe'er & Waxman 2004,

La geometrie de D'écoulement - Un changement de pente achromatioue
abrupte, observe pour plusieurs émissions rémanentes multi-longueurs d'onde {(cf. Har-
rison et al, 199, Frail ef ol 2001), est interpréte, dans le modele des chocs -
ternes/externes, comme la conséquence d'une émission collimatée =ous forme de jet=.
Frail et al. (2001) cnt déterminé des angles d'ouverture des jets allant de 1% & 257 aven
une concentration vers 47, La collimation de 'émission implique que @ 1) seuls les
sursauts y dont le jet est orienté vers l'observateur peuvent étre détectés ; 2) I'énergie
libérée serait de l'ordre de ~ 105 args, e, 1'énergie typique des supernovae {of.
Piran 2004 et références attenantes).

La détection de taies en émission provenant du fer (ef. Piro et al 1999 par
exernple) et d'antres éléments tels que le siliciom, le soufre (of. Reeves ef al. 2003
par exemple) pose également des contraintes sur la géométrie de Iejecta et du mi-
lien circwm-sursaut, D'une part, les milieux émetteurs ne sont pas situés sur la ligne
de visde, car les raies seralent alors vues en absorpbtion (of. Vietn ef al 2001 pour
des exemples de géométries possibles du milien circum-sursant et de 'écoulement).
IVautre part, le budget énergétinque neéceszaire & la production des raies du fer implique
aque angle d'ouverture du jet devrait étre plus grand que ceux calewlés par Frail edf
al. (2001}, indiguant que 'écoulement ne serait pas nécessairement trés collimaté (of.
Ghisellini 2001). Ces détections restent cependant encore controversdes, notamment a

cause de leur mangue de significativite,

1.2.2.2 Le modéle des cannentalls

Dans ce modele (ef. Dar & De Riijula 2000 a et hb), la source centrale émet, de
maniere irréguliere, des ejecta de matiére (des copnonbells - CBs) a des vitesses rel-
ativistes, Ces ejecta vont rencontrer enveloppe de matiére, émise dans la phase
pré-sursaut par Uexplosion d'une supernowva (ef. la figure 1.3). Les CBs sont alors
chauffées par collisions & des temperatures de quelques ke, et vont produire en re-

bour une émission essentiellement d'origine thermique. Le mouvement hauternent re-



Figure 1.3: Schéma montrant la formation du sursant v dans le maodile des cannonbalis,
d’aprés Dar & De Rijula (2000a). L'objet central conplé a un disque d'acerétion pro-
duit de maniére irréguliére des ejecta de matitre (les cannonballs). Lors de leur passage
dans les restes de la supernova, émis dans la phase pré-sursaut (symbolisés par la sur-
face a droite de la figure), il vont génerer une emission prompte. L'émission rémanente
multi-longueurs d'onde est générée, par la suite, via Uinteraction des cannonballs avec
la matiere environnante,

lativiste des CBe collimate et décale ce rayonnernent thermigue vers le domaine oy,
produigant le sursant . La déccdlération des CBs, via leur interaction avec le mi-
lien interstellaire, produit une émission rémanents multi-longueurs d'onde. Dans oe
maodele, 'émission prompte est produite par bremsstrahlung thermique des électrons
de I'ejecta.  L'émission rémanente est produite par bremsstrahlung et ensuite par
ravonnement synehrotron des électrons, lorsque les CBs déccélérent.

Ce modéle prévoit @ une décroissance temporelle du Hux de 'émission rémanente
en loi de puissance, comme pour le modéle des choes internesfexternes (ef. Dar &
De Fogula 2000a, b), ainst qu’un changement de pente continu, et non abrupte, dans
la courbe de lumiere de 'émission rémanente (ef. Dado ef al 2002 par exemple). [l
prévoit existence de raies etroites de recombinaison Lyman et Balmer d'hyvdrogéne
et fou d'hélium, décalées A hautes énergies par le mouvement telativiste des CBs (cf.
Dado ef al. 2003 et références attenantes). Les observations actuelles ne permettent
cependant pas de discriminer entre les raies predites par le modele des CBz et les rales

identifiees comme provenant du fer (of. Dado ef al, 2003).

1.2.3 Nature du progéniteur

Il existe an moins trois classes de modeles de progéniteurs pour les sursauts ~, aboutis-
sant dane deux des cas A la formation d'un disque d"acerétion autour d'un objet compact

nouvellernent forme,



=1

Modele de I'hypernova ou cellapsar - Le modile de hypernova (ef. Mac-
Fadyen & Wocsley 1999, Aloy ei &l 2000) est basé sur une étoile massive en rotation
rapicle, dont le omur massif de fer g'elfondre en formant un trou noir et un disque
d'acerétion. L'acerétion fournit alors 'énergie nécessaire a la formation d'un vent, via
le mécanisme de Blandford-Znajek (ef. Blandlord & Znajek 1977) ou Uannihilation de
neutrinos (cf. MacFadyen & Woosley 19989). Ce vent sera ensuite collimaté lors de =on
passage au travers de 'enveloppe de Uétoile (cf. Meészdros & Rees 2001). 11 devient
hautement relativiste, lorsgu'il émerge de enveloppe de 'étoile, par conversion de son
importante guantite d'énergie Interne en énergle cinétique. La variabilite de 'éjecta
résulterait d'imstabilités se développant dans les jets (el Aloy ef al. 2002). Le modile
prédit que 'étoile massive finit par former une supernova de type 1b/c. En revanche,
les sursants  courts sont plus difficiles & expliquer avee ce modele (voir néanmoins

Zhang ei al. 2003).

Modéle de fusion de deux objets compacts - La fusion de deux
objets compacts, consecutive a la perte d'énergie rotationnelle du svstéme par émission
d'ondes gravitationnelles, conduit & la formation d'un svsteme trou noir-disque d'accreé-
tion (cf. Fichler et &l 1983, Narayan et el 1992), L'énergie produisant le sursaut ~
st extraite de maniere analogue au modéle de 'bypernova.

Ce modele prédit la production des sursaate v courts, a partir de la fusion de
deux étolles & neutrons ou d'une étoile 4 neutrons avee un trou noir (ef. Naravan ef
al. 2001 pour plus de détails). Par ailleurs, Frver et al. (1999} ont également montré
que la fusion d'un trou noir et d'une naine blanche pourrait résulter dans la formation

d'un sursant v long.

Modéle du magnétar - Une alternative au systéme disque d'acerétion-objet
compact est le modéle du magnetar, e un pulzar milli-seconde possédant un tres
grand champ magnétique {~ 10 G (e, Usov 1992, 1994, par exemple, pour plus de
détails). Dans ce modele, les eursantes v somt produits, lorsque le pulsar perd une partie
de son énergie rotationnelle en quelques secondes, via un flux de Poynting, qui sera a
l'origine de I'émission . Un précurseur de faible intensite {10-100 fois plus faible gue
le sursaut lui-memne), présentant un spectre de corps noir centré auntour de 1 Mel est

égalernent prédit par ce modéle (of. Lyutikov & Usov 2000,

1.3 Quel avenir pour I’'étude des sursauts ~ 7

51 de grandes avanceées sur la comprehension des sursauts ¢ ont été possibles, en par-
ticulier grace & BeppoSAX et HETE-2, de grandes questions demeurent.

Du point de vue théorigque, les modiles actuels ne prennent pas en compte, de



maniere détaillée, la densité de environnement du sursaut et la géometrie de 'ejecta
relativiste, [l reste également A mieux comprendre la physique des jets, aceélération
des particules, et le role éventuel de la turbulence. Ces domaines de recherche sont

communs & de nombreux objets astrophvsiques, tels que lee WAG et les microquasars.

D point do vae du progéniteur, 'origine des sursauts y courte et longe impliquent-
ile nécessairernent differents types de progeniteur 7T 1] reste & mieux comprendre le mo-
teur central @ comment =2 forme le sursaut ~ @ Comment le moteur central parvient-il
a produire ensemble des variabilites spatiales et temporelles obzervées 7

Du point de vue cosmologigque, les supernovas BNe [a permettent de sonder
I'Univers A =z ~ 2 (cf. Riess ef al. [338), alors que les anisotropies du fond dif-
fus cosmologique domnent des informations & = ~ 1P (. Hansen ei al 2004, par
exernple). Les sursauts v avee des redshifis pouvant atteindre 2 ~ 15— 20 [cf. Lamb &
Reichart 2000) constituent une population d'objets mtermédiaires, qui présentent, de
oz fait, un intérét majeur en cosmologie. s permettraient d'obtenir des informations,

par exemple, sur "évolution de la métallicite dans 'Univers (of. Reichart 20010 et la

phase de ré-ionisation de 'Univers a z — V.

Lee futures missions dédides a 'observation des sursauts + auront pour objectif
de tenter de répondre & ces diverses questions.,

La premiére partie de oetie thése est centrée sur 'étude des performances de la
cameéra de détection et de localisation des sursauts v de la mission ECLAIRs. Cette
misgion a pour objectif premier 'étude de 'émission prompte multi-longueurs d'onde
deeg sursauts . Les objectils scientifiques et les caracteristiques techniques de la mis-
slon seront discutés au Chapitre 20 Nowus aborderons, au Chapitre 3, le principe de
[onctionnement de la cameéra, reposant sur la technique des masques codés, L'étude
dee performances de la caméra sera abordée suivant une approche Monte-Carlo, Au
chapitre 4, nous présenterons les caracteéristiques du modéle de masse de la cameéra et
de 'enwironnement spatial du satellite, qui sera utili=e dans les simulations. L'ensemble
des resultats des simulations sera presente et discute au Chapitre 5. La synthése et les

perspectives de ce travail seront présentees au Chapitre G,



2 Le projet ECLAIRSs

Suivant une idée originelle de Jean-Lue Attéia, ECLARE est un projet Frangais de
micro-satellite dadié a I'étude des sursaute v et plus particolisrement a 'étude de leur
émission prompte optique/X. Cette mission a fait I'objet d'une proposition conjointe
du CEA' de Saclay, du CESR® et du LAM/OHP?, et vient de démarrer une phase A
dans le cadre de la filifte micro-satellite MY RIADE du CNES?, La mission ECLAIRs

est prevue pour effectuer un balavage du ciel sur une durée de deuwx années.

2.1 Quelle science avec FCLAIRs 7

Lee objectifs ecientifiques de la mission SCLA s penvent se scinder en deux thimes
principaux pour lesouels de nombreuses questions fondamentales restent encore en
suspend (cl. le Chapitrel] : 1) l'utilisation des sursauts 4 en cosmologie ; 2) la

physique de 'émission prompte.

Porspectives cosmologiques - Les sursauts y étant des objets cosmologiones,
il cometituent un excellent moyen de sonder 'Univers. BOLATfs en fournissant un
large échantillon de sursauts ¢ powrrait permettre de faire des avaneées sur les poimte

suivants:

# Le taux de formation des étoiles massives dans ["Univers est incertain actwel le-

ment. En effet, des estimationz semblent indiquer que ce taux connait un pie
iz~ 1 —2et déeroit ensuite rapidement A grands redshifis (of. Madau ef
al. 1996). Néanmoins, des mesures d'amas d'étailes en infra-ronge (ef. Rowan-
Robinson ef al. 1997) et en X {of. Mushotzky & Lowenstein 1997) montrent un
taux coneidérablement plus haut dans les galaxies & grands redshifts, obscurcies

par les poussieres. Qu'en est-il réellement 7

s [La distribution en redshift des sureauts v potentiellement jusqu'a z ~ 15— 20
devrait permettre de fournir des informations uniques notamment sur le milien
intergalactique sur la ligne de visée et sur 'évolution de la métallicite dans

I'Univer=.

'Commissariat & 'Energie Atcamigue
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# Cluel est Morigine des sursauts courts, sur lesquels peu de choses sont con-
nues actuellement 7 La détection d'une émission rémanente permettrait de
mesurer leur distance, d'étudier les galaxies hotes et de contraindre la nature

du progeniteur.,

La physique du moteur central - Le modéle des choes internes (ef, §1.2.2)
fournit une explication plausible pour Porigme de la phase prompte des sursants . De

nombreuses questions restent toutelons 4 élucider :

o CJuel est reellement le processus d'émission des photons + 7 Quelle est la
distribution en énergie des sursauts en des=sous de 10 keV' 7 L'émission prompte
abeervee en optique est-elle due au choe en retour 7 Quelles sont les propriétes
et la fréquence d'oceurence de telles émissions par rapport & 'émission prompte

5

=T Y

s Quelles =ont les propriétés géométriques des jets (leur structure, leur ouverture
par exermnple] 7 Quel est dans ce cas le taux d'occurence des sursants v 7 Les
jets peuvent-ils expliquer les diflérences obeerviées entre les XEE= et les sursaut=
~ classiques 7

s La détection d'un précurseur aptique etf/ou X {of. Murakami ef al. 1991 pour
une possible détection d'un précursenr en X) dans la phase pré-sursant per-
mettrait de mieux diseriminer les modeles de progeniteurs (of. Ramires Ruiz,

MacHadyen & Lazzati 2002 par exemple).

Ces différents axes d'étude des sureants ¢ définissent le programme principal de la
mission KOLAIR: 1 observation des sursauts + ne devrait cependant eonstituer qu’une
faible fraction du temps effectifl total d'obeervation. Aussi BCLATR s en couvrant une
large fraction duo ciel, pourrait également suwivre évolution temporelle des souroes

transitoires, variables et persistantes brillantes en optique et en X (cf. le Chapitre 5.

2.2 Panorama des instruments futurs d’étude des
sursauts -~

Iei, nous faisons un rapide, mais non exhaustif, état des lienx des principales mis-
sions spatiales et des principaux projete sol susceptibles de fonctionner au moment do

lancement d'ECLAMRs probablement en 2008-2009,

La mission internationale Swift (cf. Gehrels ef al. 2004 par exemple] est un

observatoire dédié a 1'é¢tude de I'émission rémanente en optique /UV /X des sursauts .
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Elle a été lancde le 20 novembre 2004, Une fois le sursant + détecté et localisd par
Uinstrument BAT [ Burst Aleri Telescope). le satellite pointe automatiquement dans la
direction du sursaut permettant aux instruments petit champ de faire un suivi en X et
en optique /UV. Les objectifs scientifiques sont identification du progéniteur, I'étude
de I'interaction de 'ejecta relativiste aver la matiere enwvironnante, et la détection des

émissions rémanentes des sursauts courts (e, Gehrels et al. 2005).

La mission internationale GLASYT (Gamma-ray Large Area Space Telescope -
of. Thompson 2004 par exemple), prévue pour un lancement en 2007, est un satellite
d'astronomie ¥ de trés hautes énergies. GLAST permettra d'étudier I'émission prompte
des sursauts v an dela de 20 MeV aver le LAT (Large Army Telescope) et le GBM
(Gamma-ray Burst Monior). Le LAT fournira des positions & la minute d'are pour
un nombre de sursauts & déterminer, alors que le GBM localisera les sursauts + avee
une précision de 'ordre du degré (ie. comme BATSE) pour les sursauts les moins

brillants.

La mission [talienne AGILE [Astro-rivelatore Gamma a Immaging LEggero -
of. Tavani ef al. 2003) est prévue pour un lancement en 2006, La couverture spectrale
A"AGILE sétend des X durs (10040 keV) anx v (20 MeV-30 GeV). L'observation de
I"émigsion prompte simultanément en X et en . ainsi que la recherche de variabilites
temporelles inférieures & la milli-secondes dans les courbes de lumiére des sursauts ~

conetituent deux axes d'étude pour cette mission.

Le projet Lobster-IS8 (cf. Fraser et al. 2002), qui termine sa phase A A 1"Agence
Spatiale BEuropéenne, a pour objectil principal 'étude des objete transitoires, des
novanx acktifs de galaxies et du fond diffus X, Pour ee faire, Lobster-1585 aura six
cameras de tyvpe Lobster, couvrant la bande 0,1-3.5 ke pour un champ de vue de
1627 x 22, 57 et un détectenr de sursaunts v convrant la gamme 3-300 kel Cet inatru-
ment devrait étre installé sur la Station Spatiale [nternationale a 'horizon 20089, dans

le meilleur des cas.

WIDGET ( WIDe-field telescope for the Gamma-ray bursi Early Timing -
of. Usui ef al. 2004) est un télescope placé a I'Obegervatoire Akeno (Japon) et fone
tionnant depuis juin 2004, Ce télescope couvre automatiquement le champ de vuoe
dA"HETE-IL, dans 'optique de détecter la phase précoce de 'émission rénamente et

d'éventuels Hashe optigues.

TAROT-2 [ Télescope a Action Rapide pour les Objets Transitoires) (ef. Boer
2000) est un projet de télescope Infra-rouge/optique robotisé automatique dédié en
partie & 1'étude des sursauts . TAROT-2 a pour ambition : la détection et la lo-
calisation des éventuels Hashs optiques associés aux sursauts y a partir des positions

transmises au sol par un satellite [Swift, SLAST, ECLAIRs ..), la détection de la
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Figure 2.1: CGraphique retragant dans le temps les principales missions spatiales

présemtes et futures étudiant les sureauts 4 en fonetion de la bande spectrale converte
(ef. hitp://people.romaZ.infn.it/~agile/).

transition entre la phase prompte du sursaut et sa phase rémanente, et la détection

d’émissions rémanentes orphelines en optique.

REM (fapid Eye Mount - of. Zerhi et al. 2003) est également un télescope
robotise, sibué an Chili, fonctionnant dans le proche infra-rouge. La détestion do Hash
optique des sursauts v, ainsi que 'étude des sursants au dela de la forét Lyman o
(z = B —7) et des régions de formation d'étoiles obscurcies par la poussiére sont les

principaux objectifz de REM.

X-SHOOTER (cf. Goldom & Filbatre 2004) est un mstroment de seconde
génération pour le VET " qui devrait entrer en service en 2007-2008. La résclution
spectroscopique 4" X-SHOOTER devrait permetire détudier envirommement du sur-
saut et le milien mtergalactique sur la ligne de vizée, 'enrnichisssment en metaux dans
I'Univers primaordial, et les proprietes de formation des etoilles massives a grands red-

shafis,

La hgure 2.1 montre un panaroma dans le temps des missions spatiales passees

et futures dediees A 'étude des sursauts ~ dans les domaines X et 4 en fonction de leur

*Very Large Telescope
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Unite Masse (kg) Pulssance (W)
Caméra X-v (CXG) A L5
Unité de détection dans le visible [V 101 L0
Module d'interface Charge Utile (MCL) 10 Lo
Tatal charge utile 40 3o
Tatal charge utile + 20% de marge 48 43

Table 2.1: Tableau récapitulatif des masses et des puissances disponibles pour les trois

unités composant la charge utile.

couverture spectrale. Il apparait qu' ECLATRS est la seule mission qui fournira en quasi
temps reel des positions précises a X-SHOOTER, mais egalement & XMWM- Newlon et
Chandre, qui fonctionneront jusqu’en 20068, ECLAIR: sera complémentaire & GLAST
en appeortant la couverture spectrale A basse énergie (£ < 20 keV) et la précision de
localisation pour permettre un swivi multi-longueurs d'onde des sursauts detectés par

GLAST.

2.3 La charge utile &’EFCLATRs

La conception de la charge utile d' FCLATRs doit répondre any spécifications scien-
tifiques sulvantes : 1) détecter environ 200 sursauts 4 (les XHFs et les sursauts v clas-
siques) sur la durée de vie de la mission ; 2) observer 'émission prompte en optique /X /5
et 'éventuel précurseur X et optique ; 3) estimer et transmettre au sol en quasi temps
reel la position des sursants v dans e ciel avee une précision de lordre de 10 minotes
ol arc,

Dutre les spécifications scientifiques, HOCLATR: est un micro-=atellite dont la
masse ot la puissance maximales allouées & la charge utile sont respectivermnent de
o0 kg et 50 W (ol le tableau 2.1 pour un encombrement de la plate-forme satellite de

~= G0 em » G0 em.,

Pour ce faire, la charge utile se composera de trois unites ;

L 'unité de détection dans le visible - L'UDY se composera de quatre cameras
optique convrant la bande 370-8950 nm et ayant un grand champ (407 x 407, scit un
peu moins d'un quart du champ de vue de la caméra X/~ ou CXG), qui seront alignées
aur 'axe optique de la CXG. L'UDY =era fournie par le Laboratoite d"Astrophvsique
de Marseille [LAM) et 'Observatoire Haute-Provence (OHP), s'appuvant sur une
technologie développée pour la mission COROT { OOwwvechion B Qiabion and planelary

Transits). L'objectif est d'atteindre une magnitude 14 dans la bande V en 10= A 10s.
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Le module d'interface charge utile - Le MCU servira de support de fixation
aux deux uniteés de détection COXG et UDY, Il comportera également 'unité de gestion
de bord (UGH), dotée d'une intelligence embargquée qui aura pour tache de caleoler la
position des sursauts, ainsi que de mémoriser les données relatives aux deux unités de

détection avant, pendant et aprés un sursaut avant transmission au =ol via la plate-

forme satellite. Elle est & la charge du CEA/DAPNIA®/SAR”.

La caméra X /v - La caméra CXOG sera une caméra de spectro-imagerie & masque
oodé dotée d'un grand champ de vue. Le plan de détection sera constitue de détecteurs
gsemi-concducteurs. Le cholx du matériau semi-conducteur s'oriente vers le tellure de
cadmium dopé an chlore (CdTe:Cl) ou an zine (CET). Pour une utilisation du CZT,
le détecteur élémentaire sera de 4 X4 % 2 mm®. Pour une utilisation du CdTe:Cl, le
détecteur élémentaire =era une diode Schottlky de 4 2% 4 % 2 mm® de volume sensible,
entourde par un annean de garde de 0.5 — | mm de large (cf. Nakazawa et al. 2003).
Cee détecteurs élémentaires seront assembles sous forme de matrice de ssize éléments
chacune, Lassemblage de seize détecteurs sous forme de matrice [ait Mobjet d'une RET
financeée par le CHES depuis 2001, sous la responsabiliteé technique de Michel Ehanno.
La fabrication de la céramigue a été réalisée sous la contrainte de réduire au maximuwm
le bruit parasite (par exemple, les couplages capacitifs et résistils) entre les détectenrs.
Lee premiers tests réalisés aver des deétecteurs O indiguent que la deégradation des
performances spectrales des détecteurs avant et aprés montage sur la céramique est
tré= faible. Chaque matrice sera connectée A un ASIC [ Applicalion Specific Integra-
fion Cirewit) de bas bruit et de faible consommation en cours de développement dans
"équipe d'Olivier Limousin au CEA de Saclay.

L'objectil est de disposer d'un mstrument couvrant la bande 3,5-600 ke, Ce tra-
vail une [ois réalisé fera 'objet d'une publication { Ehanno, Godet, Barret & Limousin).
Lee simulations deécrites par la suite supposent un sewil bas en énergie & 4 ke et

["utili=ation de diodes Schottly Cd’lecCl aver un annean de garde de 500 gm de large.

EDepartement  d'Astrophysique,  de Physique des Particules, de  physigue Nucléaire ot
o Instrumentation Associes
"Rervice d Astrophysigque



3 Les caméras a masque codeé

3.1 Principe de fonctionnement

Lutilization de svetémes a ouverture codée pour Mmagerie a haute énergie a 6té pro-
posée pout la premiere fois par Mertz & Young (1961). Ces systémes sont basss sur la
modulation des photons incidents 1m=us de diverses sources du clel par un masque, e,
une configuration d’éléments absorbants et non absorbants dans une certame bande
d'énergie [F1, £z] formant un motif. L'image résultante sur le plan de détection, eom-
posé de detecteurs de position, est alors la somme des différentes projections du masque.
Chaque projection du masque fournit amsi la position et Uintensite d'une source duo ciel
(ef. la figure 3.1). Des méthodes de reconstruction d'image basées sur des techniques
de dézonvalution =ont alore employess pour retrouver le Hux et la position de la source
sur le ciel.

Les performances de cette technique reposent primcipalement sur 'unicite de
'ombre projetee par le masque code sur le plan de détection quelque soit la posi-
tion des sources dans le ciel. 51 la projection du masque codé sur le plan de détection
n'est pas unique, des artefacts dans la structure duo broit de fond de la camera peuvent

apparaltte dans les images reconstruites.  Ceel se traduwit également, dans la fone-

Source 2 * Sourcel

FPlan «e
détection

Figure 3.1: Schéma do principe de fonctionnement dune caméra 4 masque code, Les
sources | et 2 projettent chacune une ombre unique du masque codé sur le plan de
detection. Chague ombre projetés fournit la position et Uimtensite dune source, qui
peuvent étre retrouveéss via des methodes de déconvolution.,
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tion d’auto-corrélation duo masgue, par la présence de lobes secondaires situés de part
et d'autre du pic central (ef. Caroli ef al. 1987 et références attenantes pour plus
de détailz). Le masque codé doit répondre & certaines contraintes sur le choix des
matériaux le constibuant, ainsi que sur les dimensions de ses éléments absorbants et

non-absorhants,

3.2 Conception de "'optique

La bande d'énergie choisie pour la localisation des sursauts + sera de 4 4 30 ke, pour
avoir un mas=que codé le plus léger possible. Afin de garantir une sensibilité maximals
pour la cameéra OXG, 1l est important d'avoir une fraction d'owverture du masque
la plus grande possible.  L'utilisation de masgques auto-porteurs, pour lequel aucun
élément opague n'est i=0lé, n'offre quune fraction d'ouverture d'environ 25%. Nous
privilégiones les masques codés ayant des fractions d’ouverture supérieures ou égales 4
50% et avant des éléments absorbants i=olés. Ces masques nécessitent ['utilisation d 'une
grille de support. Pour les simulations, nous considérons un masoue codé aléatoire &
deux dimensions de 39 x 39 éléments dont 50%) sont transparents. La grille de support

des éléements constitutifs du masque n'est pas prise en compte dans les simulations,

Par ailleurs, le choix des matériawx entrant dans la composition des élements do
masque est important. En effet, les matériaux ne doivent pas constituer une source de
bruit de fond trop importante, notamment par production de raies de Huorescence, Les
elements opaques du masque codé sont done constitués d'une superposition de tantale
(0.2 mm), d"étain (0.5 mm), de cuivre (0,3 mm) et d’aluminium (0.5 mm). L'efficacité

d'absorption est alors supérieure & 95%. dans la bande 4-50 ke,

La taille des éléments du masque dépend de la taille des pixels-détecteurs. Pour
une separation & donnée entre le masque et le plan de détection, la résolution spatiale
finie des détecteurs o4 est un facteur limitant pour la précision de localisation AP et
la résolution angulaire Af de I'instrument.

La résolution angulaire est définie par Mangle sous-tendu par un élément do
masque v depuis les détecteurs.  Elle dépend de la dimension élémentaire des
pixels du masque. La résolution maximale atteignable sur "axe optique de la cameéra
st cependant fixde par la résclution spatiale du détecteur tel que

Afl — arctan

(3.1)

ol e, ek ey = ay sont respectivement les dimensions des éléments du masque et des

pixels détecteurs.



Figure 3.2: Masque codé aléatoire a deux dimensions de la camera CXOG avee une
fraction d'ouverture de 505 et =a fonetion d'auto-corrélation mentrant un pic central

décalé par un plan constant non nul. Ceel montre que le masque codé choisi n'est pas
idéal.

La préecision de localisation dépend de la capacité a détecter les “bords™ de
I'ombre projetée du masque, oompte tena de la résolution spatiale fine des deétectenrs.
Elle e=t ains fonction du rapport signal sur brot SAH, de la distance & et de la
resolution spatiale o, tel que ;

L] .&ﬂ

AP s
ho= SENR SN

(3.2

Pour une résclution spatiale donnée, plus les elements du masque seront petits
et plus les erreure de posibionnement des photons incidents seront grandes, e, plus
grande sera la probabilité gu'un photon meoldent dépose son énergle non pas dans le
pixel eclaire, mals dans un des pixels non-éclaires adjacents. Ceel induit une diminuation
du rapport signal sur bruit et par conségquent wune diminution de la sensibilite de la
camera. Pour éviter une perte en sensibilité supérieure & 50%, nous prenons un rapport
in':‘ 2 ot une séparation masque-plan de detection B — 35 cm (ol le Chapitre 4 pour
plus de détails). Dans ce cas, la résolution angulaite est de 1, 857,

La fgure 3.2 montre une image du masque codé et de la fonetion d auto-
correlation associee. Le masgque cholsl n'est pas idéal du point de vue de Mimagerie, car
sa fonction d’auto-corrélation =2 caractérise en plus du pie central par un plan constant

nor nl.
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4 Simulations Monte-Carlo

4.1 Le code de simulation GEANT

Les simulations sont réalisdes avee le code Monte-Carlo GEANT? dans sa version 3.2,
GEANT a été développé au CERN a I'origine pour la physique nucléaire des trés haates
energies. Il peut néanmoins étre utilize dans divers domaines allant de la médecine
an développement d'instruments spatiaux (le spectromitre SPL sur INTEGRAL, of.

Sturner et al, 2003 par exemple). GEANT permet de :

s décrire un mstrument (ici, la carnéra CXO et la plate-forme satellite) an moyen

d'une structure de volumes géométriques composss de divers matériaus,

# suivre les particules dans les différentes régions de l'instrument, en prenant
en compbe les frontiéres de chaque volume, amsil que les diverses Interactions
dee particules avec la matiere [par exemple, les interactions via les diffusions
Compton et Rayleigh, Ueffet photo-électrique, la production et 'annihilation
de paires pour les photons). GEANT prend également en compte les particules

seconcdalres pouvant etre créées lors de ces interactions.

Nous avone egalement utilisé le logiciel GLECS [GEANT Low-Energy Complon
Seatfering) en complément de GEANT, GLECS permet de prendre en compte les pho-
tons et les particules & partir de 10 eV {contre 10 keV normalernent avee GEANTY).
[l permet également de misux deécrire les processus de diffusion Compton et Hayleigh
qui ne sont pas décrits de maniere correcte dans la version 3.2 de GEANT. Pour nos
simulations, nous utilisone également le code FLUK A pour traiter les particules chargées

(les protons et les électrons) et le code GHEISHA pour traiter les neutrons.

4.2 GEANT comme générateur de bruit de fond et
de sursauts ~

4.2.1 Modélisation de 'environnement spatial

Plusieurs composantes de 'environnement spatial du satellite contribuent au bruit de

fond de la camera ;

Lol hitp:/ [/ wwwasdoc. web.cetn.chf wwwasdoc /



in

1 Qi T e S e T

_1pAd Fond diffus X — ¥
a
2 102
Ih
w 108 Albedo Lerrestre ¥
.:_‘” 100 .y
B
9 jg-
=
=N

10-2

lﬂ_ﬂ—lllll- ) b IIllllI - ) ) I I =~

0.4l 0.1 1.00
E {MeV)

Figure 4.1: Spectre de 'émission diffuse extra-galactique X-+ (le trait plein) et spectre
des photons  de albedo terrestre (les tirets). En dessous de 50 keV, les photons de
'albedo terrestre seront complétement absorbés par le blindage passif de la caméra.,

L'émission diffuse extra-galactique X-~ - Le fond diffus X- extra-galactique.
découvert par la sonde lunaire Ranger I (cf. Giacconi ef al. 1962, Metzger of al. 1964),
st quasi =otrope, indiquant son onigine cosmologioque.

Le spectre utihise pour les simulations dane la bande d'énergie 4 keV-300 AeV
eat représentd dans la figure 4.1, Ce spectre est tiré de Grither ef al (1999) entre 10
et 165 keV, Watanabe ef al. {19989) entre 1635 kel et 2,1 MeV et Weldenspointner ef
al. [19%) au dela. Pour la bande 4-10 keV, nous avons vérifié que extrapolation
de 'ajustement donné par Criiber et al. (1999) est compatible avee les récentes
observations de 'émission diffuse realisées dans la bande 2-10 keV' par XWM- Newitan
(Lumb et al. 2002) et par RXTE [Revnivtsev ef al. 2003). Pour les simulations, nous
faisone 'hyvpothéess que les photons de émission diffuse sont tires sur 27, la lerre

faisant écran sur autre demi-espace.

Le rayonnement cosmigue - Les ravons cosmiques sont des novaux onises
relativistes dont 90% sont des protone. Lear distribution spatiale est globalement
=ntrope.

Ces particules primaites subissent deux modulations. La premiére est due an
vent =olaire, et =2 caractérise globalement par un décalage en énergie du spectre des
particules du fait du potentiel solaire @ ~ 1100 MV (el Gleeson & Axford 1963). La
seconde est engendrée par Minteraction des rayons cosmiques avee la magnétosphére ter-

restre. Flle se traduit par une coupure en énergie dans le spectre des rayons cosmiques
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Figure 4.2: Spectre des protons au nivean de 1'équatenar {en haut) @ av-dessus de 10,5
GeV, les protons du ravonnement cosmique, et en dessous de 10,5 GeV, les protons
atrmosphériques secondaites wpward (les protons dirigss dans la direction anti-Terre en
pointillés) et dewneward (les protons dirigés vers la Terre en trait plein). Le spectre des
neutrons atmospheriques est montré dans la figure du bas.
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at-dessus d'une énergie F, dite de coupure. Cette énergie de coupure est fonction de
'intensite du champ magnétique, de Naltitude & et de la latitude magnetique &5 do

satellite le long de son orbite tel que :

A hy °
i, E'l,-"ll'r' F 2mgetk. avee R, — 14,9 = [ 14 E * I:L'm-iﬂM:I" (4.1)

ol Ay = G380 km est le ravon terrestre. A, ¥ et my eont respectivement le nombre
de mas=e, le nombre atominue et la masse de la particule chargée.  La rigidité de
coupure f caractérise le pouvoir de réjection des particules chargées par le champ
magnetique. . est caleulée el dans approximation do champ dipaolaire terrestre sans
tenir compte de 'asymétrie Est-Ouest (ef. Zombeck 1990 par exemple). Au niveau de
"'érquateur pour une altitude de GO0 km, 'énergie de coupure pour les protons est de
10,5 GeVoet de LL4 GeVopour les électrons. Le spectre des protons du rayonnement
cosminque au niveau de 'équateur (of. Alcaraz ef al. 2000a) utilisé pour les simulations
eat représente dans la figure 4.2 en haut. Pour les électrons du ravennement cosmique,
le spectre utilisé est tiré d’Alearaz f al. (2000b). Nous adoptons une distribution

spatiale isotrope des particules sur 2.

Les protons secondaires - Seuls les protons secondaires, prodoits par
interactions des rayons cosmiques avee atmosphére, seront consicdlérés pour les sim-
wlations, car 1ls sont plus energetiques que les électrons secondaires.  Ces protons
secondaires, localises sous les ceintures de radiation, ont une énergle cimetique & = £,
Ces protons peuvent étre une source de broit de fond importante, car leur Hux peut
atteindre jusqu’a 50% du Aok des protons primaires aux latitudes proches de 'équateur
(ef. Alcaraz ef al. 2000a). Leur flux dépend de I'angle zénithal @. défini comme angle
entre la direction de pointage de Uinstrument et la direction du centre de la Terre. Les
Hux sont prie & partir dee données AMS { Alpha Magnelic Spectrometer, of. Alcaraz ef
al. 2000a) et des dennées NINA (cf. Bidoli ef &l 2002). Les Hux d"AMS sont moyennés
sur 'orhite de la Station Spatiale Internationale hors de I'Anomalie de I'Atlantique
Sud (AAS) ; oo qui permet de s'affranchir en partie de la dépendance en #.. Nous
suppo=ons, par la suite. un tirage sobtrope sur 2x. Le spectre des protons secondaires
dans la région équatoriale entre 10 AMeV et 1 GeV suivant deux directions des protons ;
une crientée vers la Terre { downaard) et la seconde orientée dans la direction anti-Terre

(upward] est représenté sur la figure 4.2,

Les neutrons secondaires - s ont deux origines possibles. La premiére
st probablement associée aux mmteractions des rayons cosmiques avee atmosphere
terrestre.  La seconde, d'origine interne, est générée lors des interactions nucléaires
entre le satellite et les particules chargées, Ces deux composantes constituent pour une

mission & basse altitude une source importante de bruit de fond. La figure 4.2 montre
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le spectre des neutrons atmosphériques utilisé pour les simulations [ef. Gehrels 1992),
g'étendant des neutrons thermigues lents (8 ~ 10 eV) anx neutrons rapides (£ — 300
MeV). Les captures de neutrons lents sont prises en compte dans les simulations. Nous

adoptone également une distribution spatiale isotrope des neatrons sur 2.

L'albedo atmosphérique + - L'atmosphére est une source intense de rayvon-
nement « produit par l'interaction entre les rayons cosmiques et le gaz atmosphérique.
Ce ravonnement présente une forte dépendance relative A 'angle zénithal &, avec un
maximum d'émission vers L17° (ef. Schinfelder ef al. 1977). Cependant, nous faisons
I'hypothese d'une émission isctrope sur 27 dans les simulations en prenant le spectre
en energle dans une région proche de 'équateur obtenu A partic du modéle de Dean ef
al. (1989). La Agure 4.1 montre le spectre de albedo  utilisé entre 50 kel et 50 MeV.
Em dessous de 30 keV, les photons seront complétement absorbés par le blindage passil

de la caméra (cf. 1.3,

Les sources X les plus brillantes et 'émission diffuse galactique dominante dans la
clirection du centre galactigque constibuent une source de bruit de fond supplémentaire

(ef. le Chapitre 5.

4.2.2 Modélisation des sursauts -~

Les sursauts ~ sont traites comme des sources ponctuelles avant une distribuation
spatiale sotrope et uniforme. La distribution spectrale de ces objets dans la bande
4 keW-3 MeV est de la forme :

E 3" E e
; —e —_—— - < |
'L:'E:h:-:nm'] n:':r.p( R"j. E < E,

i

N(E - |
) b {ﬁfﬁ_?jll: v exp(? — a) [ﬁ} c E= R,

ol Ay est exprimé en photonsem™ e " keV ! et B, = (o — @) £y est énergie pour
laquelle I'énergie rayonnée est maximale. Les patamétres (o, 3, B, Ag) wtilisés pour
les sirnulations sont tirés des catalogues de sursants ¢ de BATSE (of. Band of al. 1993,
Preece ef al. 2000, Jimenez et al. 2001), de BeppoSAX (cf. Amati et al. 2002) et de

HETE-LT {of. Barraud ef al. 2003),

4.3 Deéfinition du modeéle de masse

Le modele de masse utili=2 pour le= simulations se composs de la camera OXG et
de la plate-forme satellite. MNe oconnaissant pas les détails de la structure de la
plate-forme satellite, celle-vi est modelisée trés simplement par un parallélipipéde de

60 % 60 x 40 em? compesd d'aluminium dont la densité est égale au rapport de la
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Figure 4.3: Schemas du modele de masze de la caméra TXG.

Masse totale -~ 13 kg
Puissance plan de détection -~ G W
Dirn. des pixels détecteurs (piz,,) 5% 53 2 mm”

Dirn. des pixels-masques (pir,..) 10,6 = 10, 6 mm®

Taille angulaire e, 49,1

Tatlle angulaire mx,, . 1, 84
Champ de vue total 1057 = 1057
Champ de vue totalement code L4= = 14~

Table 4.1; Prmoipales grandeurs caractéristiques défnissant le modele de masse de la
camera CX0G,

masse de la plate-forme sur son volume, La bBgure 4.3 montre deux vae de la camera
CXG. Les principales dimensions do modele de masse de la caméra sont donmnées dans
le tableau 4.1, Le modéle de masse pour la caméra se composs des sous-éléments
suivants:

- Le plan de détection est composs de T8 x 78 detecteurs de Cd'le couvrant une
surface géometrique de 1521 cm® dont ~ 64% réellenent efficace e, ~ 974 cm?® (cf.
le Chapitre 2]. L'encombrement de la camera sur la plate-forme satellite représente
~ T0%, compte tenu du léger évasement de la caméra (~ 7). Le plan de détection
repose =ur une ceramique en Al.Oy de 1 mm d'épaisseur. Nous prenone également en

compte la présence de PASIC.

- IIn blindage pas=if limitera les contributions des sources de bruit de fond dans la
bande 4-50 ke%V'. 1l sera composé d'une superposition de matériaux avecs des épaisseurs
similaires a celles prises pour le masgque codé, mais avee une épaisseur d'aluminium de

| mm. Ce blindage a une efficacité d’absorption de ~ 80% a 100 ke'V.
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Le choix d'un masque codé avant des dimensions légérement plus grandes gue
le plan de détection offrita un champ de vue total de 105% = 1057, =a0it un peu plus
de ~ 2 stéradians, et un champ de voe totalement codé de 147 = 147 Ce modele de
masse respecte les contraintes de masse et de puissance définies au & 2.3 avec une masse
de ~ 15 kg et une puissance d'environ 6§ W pour le plan de détection uniquement, en
supposant que la puissance est de | mW par canal /détecteur dans VASIC. Les 14 W

restants sont allouds 4 la partie digitale de la chaine d'acquisition.



5 Reésultats et performances

5.1 Le bruit de fond

Le bruit de fond simulé est presenté sur la bBgure 5.1, Le spectre est deégrade a la
resolution intrinséque des detecteurs, en supposant qu’ils ont une résclution spectrale
similaire. L'émission diffuse domine le bruit de fond jusgqu'a ~ 100 keV. Au dela,
le bruit est principalement di & Uinteraction des particules chargées, des neutrons et
des photone avee la structure du satellite. Les raies de Huorescence des éléments du
blindage passif sont absentes du spectre de bruit de fond, & lexception d'une con-
tributicn marginale des raies Ka et K2 du tantale (= 3 — 4% & U'énergie des raies).
Cecl montre que le blindage passif multi-couches a éte correctement dimensionneg,. Le
bruit de fond devrait étre stable, & mieux que 10%, dans la bande 4-50 keV hors de
I"Anomalie de I'Atlantique Sud. Dans cette bande, le niveau meoyen du bruit de fond
2 -1

est de 7,1 coupscm ™= &

La comparai=on des niveaux de bruit de fond de la caméra CXG et de FREGATE

1' L T Li Li L Li L L) Li Li L) " L "
10 ? ' Bruit de fond total _?
- Composante due au diffus X—y 9
,[] 5 —.. Composanie inlerne due aux pholons .
— 10 E Composanie interne due aux particules |
L ) (n, p+ et e-) 3
4 ].ﬂ ]. i_ LR . E
I-'_'|I: - 1 ]
- ar ]
g 10 "¢ E
o T e . g AT .1-_\':.:-.."\--_.__. i
a, 10 ig- e P iy
- E = "'i..
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Figure 5.1; Bpectre en énergie du bruit de fond indoit par les différentes sources
du bruit. Ce spectre est movenné sur orbite d"ECLAIRs hors de 'Anomalie de
I"Atlantique Sud. Les composantes internes du bruit de fond dues aux particules et
aux photone X-v, ainsi que la composante directe doe aux photons de 'émission diffuse
sont également reportées,
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Figure 5.2: Burfaces efficaces & zéro réponse en fonction de la distance angulaire de la
source a 'axe optique, #. La surface efficace a zéro réponse de la caméra CXG (le trait
plein] est comparée a celle de FREGATE (les tirets).

montre une compatibilité & 15% dans la bande [0-25 kel
Pour les caleuls de sensibilite, nous prendrons le spectre de bruit de fond montré

sur la figure 5.1,

5.2 La sensibilité

Lee caleuls de sensibilite sont effectués pour un sewil de détection & 5,5 des luctua-

tioms do bruib sur le détectenr.

5.2.1 La surface eflicace

La bgure 5.2 montre la surface efficace 4 zéro reponse de la camera CXG en fonction de
la distance angulaire de la source a 'axe optique, #. La caméra conservera une surface
maximale pour un champ de vue totalement codé de 147 x 147, La caméra aura une
surface efficace plus grande que celle de FREGATE pour des angles @ < 457,
L'évalution de la surface efficace en fonction de angle @ pour différentes énergies
des photons incidents est représentés dans la figure 5.3, Plus les photons incidents sont
energetiques, plus la surface efficace est réduite, efficacite d'absorption du détecteur
diminuant avee 'énergie. A 300 keV, la surface efficace est quasiment constante, car
le blindage devient partiellerment transparent. Elle augmente légérement pour # = 307,

parce que les photons interagissent avee le détecteur sur une épaisseur plus importante.
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Figure 5.3: La surtace efficace 5., de la caméra en fonction de la distance angulaire

de la source a axe optique & pour trois valeurs de 'énergie des photonzs incidents
=10 keV, B — 50 keV et & — 300 ke,

5.2.2 La capacité d'ECLAIRs 4 détecter les sursauts

5.2.2.1 Le taux de sursauts détectables par an

Lestimation du taux de sursaute detectables par la cameéra CXG prend en compte @ la
distribution logWV —log 5 des sursauts détectés par BATSE sur 1,024 s (el Paciesas ef
al. 1999), un spectre caracteéristique du sursant avec o — —1, 7 — =2, 1 et £, — 200
ke, un tanx d'opération en orbite de B0%, un facteur correctif de 44%, permettant
de prendre en compte la population de XRFs non détectés par BATSE, mais poten-
tiellement détectables par ECLAIRs. Ce facteur correctif de 44% est ba=3 sur les 45
sursants v, (dont 20 sont des XRFs avec fi, = Al keV), détectés et localisds par le Wide
Field Camera de HETE-I1 entre le début de la mission et le 13 septembre 2003 (cf. le
tablean 2 dans Sakamoto ef al. 2004, et Attéia communication privée]. En prenant en
compte ces diverses corrections, le taux de sursauts detectables par la camera COXOG,

pour la population considerée ci-dessus, est de 50 an

MNous avons également étudie la dépendance du taux de sursauts par rapport
aux parametres spectraux des sursauts, notamment By et a. En considérant des sur-
sauls aver o 0.7, 7 —2.1 et by 150 keV, nous trouwvons un taux significa-
tivernent plus elevé aver environ 91 sursants v détectablee par an pour un temps de
declenchement de 1024 5. Cect vient du fait que le Hux de photons dans la bande
S0-300 eV est principalement doming par les paramétres o et B, Le sursaut aves
cr = —, T induit ainsi un Hux de photons plus important que le sursaut aves o — —1.
Ce caleul montre la forte dépendance du taux de sursauts aver les parametres a ek Fog.

Par comeéquent, la valeur du taux de sursauts deétectables par an devrait étre considérée
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redshilt Eq foa o uookar SNR
(keV)  (5) (ergem ™) (4-25) {25-50] (50-300) (1530-600)
1 172 24 3.0e-0 63 (305,6) 100 (483) &7 [421) L9 (93]
2 115 36 |.3e-5 1& (108) 27 (159 19 (115) 34 (20)
3.2 =2 ol H.3e-0 7.6 (53] 10 (71} 6,3 (44) 09 [(6)
3 ar 7l 4. 0e-G 3.3 (28) 3.9(33) 1.9 (1&) 0.3 (2.1)
10 3l 131 l.5e-G [,24 (14) 0897 (11) 033(3,7) 0,04 {045)
20 1 250 T.0e-7 0.3 (5.3 0,16 (2,5) 004 (0,7 0,006 {0,09)
Table 5.1: Evolution des paramétres spectraux du sursaut GREBO20124 avec o — —0, 9
et 3 —2, 5 en fonction duo redsfift.  Les waleurs du rapport =signal sur brot sont

caleulées pour un tempe de declenchement de 1,024 5. Les valeurs du rapport signal

sur bruit caloulées sur fqn sont également mdiqueés entre parenthesss,

aver précaubion.

5.2.2.2 La détectabilité des sursauts + a grands redshifis

La détectabilité de sursants 4 jusqu'a @ — 10—20 fournirait des informatione essentielles
en cosmologie (ef. les Chapitres 1 et 2). Cependant, la durée f5; et le paramétre Fy
dependent du décalage vere le rouge @ plus les sursants sont loins, plus leur durée est
grande et plus leur spectre est mou (£ plus faible).

MNous considérons o1 le sureaut GRE 020124, detecté par HE'TE-IT & = — 3, 2 (.
Berger ef al. 2002) et ses paramétres specttanx a différents redshifts (of. le tablean 5.1).
Pour les simulations, nous supposons que le sursaut =2 trouve sur axe de la caméra.
MNous considérons, de plus, quun sursaut est detects, s son rapport signal sur bruat est
supérieur au seuil de détection dans au moins deux bandes dénergie.

IUn tel sursaut serait détectable jusqu'a @ — 3, 2 sur un temps de déclenchement de
1,024 = dans trois bandes d'énergie (cf. le tablean 5.1). Sur un temps de déclenchement
de 10 = le sursaut =erait détectable Jusqu'a = 5. Le Bursaut a = 20 serait
indétectable quelque soit le temps de deéclenchement consideére.

Pulsque ces sursauts a grands redshafis n'mduisent pas de déclenchement, 1l est
intéres=ant de les rechercher directement dane les images reconstrintes. La Agure 5.4
montre cing images reconstruites do sursant GREB 020124 pooar un ternps d imtégration
de 10 5 dans la bande 4-50 keV en fonction du redshiff,  Le sursant serait wvi=ible
directement dans les mages, jusqu'a @ = 10, z = 10 constituant la limite de détection.
IIn sursaut deux fois plus puissant serait visible directement dans les mmages jusqu'a
z 10, alors qu’il ne provogquerait un déeclenchement que jusqu'a z 3.2 pour un
temps de déclenchement de 1024 =0 Un sursaut sept fois plus puissant que le sursaont
GREO20124 serait néanmoins nécessaite pour étre détectable directernent dans les

images a 2 — 20 pour un temps d'intégration de 10 s
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Figure 5.4: Images reconstruites d'un sursaut v aven ¢ — —0, 9 et F — —2 5, placs

sur 'axe de la camera en fonction du redshiff, Les images cormesponcdent & un temps
dlintégration de 10 5. Le sursaut serait directement visible dans les images jusqu'a

z = 10,
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Figure 5.5: Flux limite F, dans la bande 1 — 1000 kel en fonction de I'énergle de pie du
sureaut, b, sur un tempe de declenchement de 1,024 s et pour deux bandes d’énergie
: (1) 4-50 keV (les pointillés et les titets) et (2) 40-600 keV [les tirets). Les sensibilités

limites de BATSE et de Swift sont également reportées, daprés Band (2003).
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5.2.2.3 La sensibilité en fonction de 'énergie de pic du sursaut

Nous caloulons la sensibibite attendus de la caméra en fonction de 'énergie de pie do
sursaunt, fo, (ef. Band 2003 pour le caleul de la sensibilité limite). Nous considérons
des sursauts + aver a — —1 et G — —2, plass= =sur axe de la camera, et un temps de
déclenchement de 1,024 s,

La sensibilité limite de la caméra (en trait plein) en fonction de U'énergie de pie
du sursaut, I, est montrée dans la higure 5.5, La cameéra sera plus senzible, dans la
bande 4-50 keV. aux sursauts avec £ - 250 keV (notamment les XRFs avec b, < 50
keV'), alors qu'elle =era plus sensible aux sursauts avec b = 20 kel dans la hande
A0-600 kel

Les sensibilités des instruments BATSE et BAT { Bursi Alevi Telescope sur Swilt)
sont également reportées sur la figure 5.5, Ces sensibilités =ont tirdes de Band (2003).
Grace a son =euil bas & 4 keV (comparé a 20 keV pour Swift /BAT et CORO/BATSE),
FCLAIRS gera plus sensible que le BAT et BATSE pour les sursauts ayant une énergie
de pic inférieure A 40 kel (cf. la figure 5.6 illustrant Uimportance davoir un =euil
bhas le plus bas possible].  En revanche., parce que la surface efficace d'FCLATAS
(874 em®) est plus faible que celle de BATSE (2025 cm®) et du BAT (5200 em®),
FOLAIRS sera moins sensible que le BAT et BATSE pour les sursauts durs I:.f'.-'P = 40

keV'). Ce résultat démontre qu' BCLATAs est complémentaire au BAT de Swift par sa
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Figure 5.6: Flux limite £, dans la bande 1 — 1000 kel en fonction de énergie de pic
du sursaut, £, sur un temps de déclenchermnent de 1,024 5 pour trois bandes en energie
: (le trait plein) 4 — 50 ke, {les pomntillés) 10— 530 keV et (les tirets) 25 — 50 ke'V. Plus
le seuil bas en énergie est petit, plus la sensibilité de la caméra s'améliore, parce gque

le rapport signal sur bruit augmente.
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Figure 5.7 Flux limite £, dans la bande 1 — 1000 kel en fonction de énergie de pic
du sursaut, £y, sur un temps de déclenchement de 1,024 &, pour des sureauts + aves
o= — 1, - =34,

sensibilité aux sursauts « mouns dont la physique est trés pew connue a ce jour (ef. le
Chapitre 1).
Mous avons également étudié la dépendance de la sensibilité limite en fonetion

des parameétres spectraux des sursauts, en considérant des sursauts avee o —1 et

i3 = —3. Lasensibilité limite correspondante est montrée sur la figure 5.7, La sensihilité
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Table 5.2 Estimation des temps d'intégration cumulés nécessaires a la deétection de
plusieurs sources astrophy=igques, situdes dans le champ totalement code.

Type Oibjet AFE F, Mg (8 — )
(keV]  (mCrahe)

Blazar Mrk 5011 A01-2010 T/35 =12 h / ~ 47 min
Sevlert 1 NGC 41517 - 36/41.3 ~ 44 min / ~ 33 min
CJuasar 30 273! - 12,1720 ~G,5h ) ~25h

Seyfert 1 NGO 5548! - 9.9/10,8 ~10h/~&h
mevlert 2 Cireinus - Al = 12 h
Seyfert 2 NGO 48945 20-100 12,4 ~6h
Novae X GRS 1T16-249 4-10 - Y = 43 =5
- GRS 1124-684 - -~ 147 = 26 =
- GRO J04224 52 - 367 < 85
=GR Cluiescent 4-10 (1,34 = 2 ane
- Sursant? 0-2010 443 < B.Os
Novae classiques®  Novae OO0 A1-250 Eab = He
- Novae ONe - o ~ 04 =

b Ohjets variables dont les flux minimum et maximum sont dennés.

= Les flux donnés suppesent une souree située a 10 kpe et une absorption
galactique sur la ligne de visée de Ny — T = 10% am ™2,

* Les flux donnés correspondent aux Hux d'une nova, située a 1 kpe, une heure
aprés eon explosion.

ge dégrade pour lee faibles valeurs de b, dans les deux bandes d'énergie, car plus le
sursant a une faible valeur de b, plos le déficit en photons dane les deux bandes en
énergie est important. Pour les plus grandes valeurs de B = 300 kel leg seneibilités
sont comparables 4 celles montrées dans la iigure 5.5, car le nombre de photons dans
le= deux bandes d'énergie est doming pricipalement par le parameétre a du spectre du

sur=saut.

5.2.3 La sensibilité aux sources X transitoires, variables et
persistantes

Lors de son balavage de la sphére céleste, la camera OXOG =era exposee au Hux de
diverses sources astrophysiques comme les novae X, les WAG. les Soff Gamma Repeaiers
(SGR), les nowae classiques par exemple. Le tablean 5.2 donne des exemples de cibles
secondaires potentiellernent observables par la cameéra, ainsi qu'une estimation des
temps d'intégration nécessaires, en supposant des sourees localisées dane le champ de

viee totalement codé de la cameéra. Les Hux momtrés sont donnés par @ e catalogue
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Figure 5.8: Flax limite en fonction de la distanee angulaire de la source a laxe optigues
f pour deux bandes d'énergie @ 4-10 ke et 20020 ke, et deux temps d'intégration
&f = 1 het at — 10 h.

JRIS' pour les NAG ; Duncan & Thompson (1992}, Thompson & Duncan (1996) pour
la phase sursant des SGR, et Gogis ef al. (1999) pour la phase quiescente des SGR ;

Sunyaev et al. (1954) pour les Novae X ; Hernanz ef al. (1999) pour les novae elassigues.

5.2.3.1 La sensibilité en fonction de la position de la source

La higure 5.8 montre la sensibilite limite attendue en fonetion de la distance angulaire de

la source a 'axe optique de la camera @, Les sensibilités sont exprimeass en milli-Crabe,
ot nous prencns le spectre du Crabe donmé par Ling ef al (2003) ot Willingale ef
al, (2001). En dehore du champ totalement code, la senzibilite diminuwe, car la surface

efficace diminue également [cf. la igure 5.2).

Thttp:/  www bodast one. ity comalaguti/ INTEGRA L/ TESRE/ agn_ catal html
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Figure 5.9: Profil de la PSF nommali=® (le trait plein] et son ajustement par une
Gaussienne (les tirets) pour deux énergies & L0 ke et & ol ke, et suvant
deux valeurs de la distance angulaire de la source a axe optique @ — 07 et @ — 267,
La largeur & mi-hauteur de la gaussienne, FWHM, et également reportée, Elle est
exprimes en unite de pixel-detecteur.

5.3 L’étude du systéme d’imagerie

5.3.1 La fonction de réponse de la caméra

La PSF (Point Spread Fanction) est définie comme la réponse spatiale de la caméra a
une source ponctuelle. Dans la suite, nous utilisons la methode lingaire de la corrélation
crolsee pour reconstruire les mmages (of . Penimore & Cannon 1973). Dans ce cas, la
P5F est de forme pyramidale aves une largeur & mi-hauteur égale 4 la dimension d'un
pixel du masgque codé,. La methode de reconstruction a done une inHuence directe =ur la
forme de la PSE, en imnduisant un etalement de sa réponse spatiale. La hgure 5.3 montre
la PSIY. normalisee et recentrée a zero, pour différentes énergles et pour différentes
directions des photons ineidents. Nous avons oonsideére une fonction Gaussienne plus
une constante pour ajuster la PSS, dont les ajustements =ont egalement montrés sur
la figure 5.5, La largeur a mi-hauteur de la Gaussienne, FHWH M, augmente avec la
distance angulaire des photons incidents & 'axe optique de la camera, @, Pour & = 77,
la PRI commence & g'étaler, car ombre projetée n'est plus totalement codeée. Dane le

champ de vue totalement codé (# = 7°), la largeur & mi-hauteur est conservée. Dans
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Figure 5.10: Distribution de 749 sureauts v, détectes dans la bande 4-300 kel et localisés
dans la bande 4-50 keV en moine de 1,024 5 sur un échantillon de 136 sursauts ~, tirés
aléatoirement dans le champ de vue de la caméra, en fonction de leur précision de
localisation, AP,

la bande 4-30 ke, 'énergie des photons incidents a un effet hmite sur la forme de
la PSF. A plus hautes énergies, la PSF s'étalera, entraimant une augmentation de la
largeur a mi-hauteur, car le masque codé devenant partiellernent transparent, 'ombre

projetés sur le plan de détection =e degradera.

5.3.2 La précision de localisation

Liestimation de la précision de localization attendue pour la camera a éte réalisse a
partir des travaux de Lampton, Margon & Bowyer (1976). Les précisions de localisation
sont donnédes 4 1 & (i.e. un niveau de 68% de confiance). Pour ce [aire, nous avons
gemeré un échantillon de 136 sursauts -+, tirés aléatoirement dans le champ de vue de la
camera DX, Sur ensemble de ces sursaut=, 68 ont éte détectés dans la bande 50-300
ke, et T4 =sursaut= dans la hande 4-300 keV, sur un temps de déclenchement mlérieur on
coal a 1,024 =, Sur les 79 sursauts détectés, 475 des sureauts sont localis®s & mieuy gue
10 areminutes, et G1% des sursauts & mieux que 20 areminotes. La figure 5,10 montre
la distribution de sursauts + détectes et localises en moins de 1024 5 en fonction de la
précision de locali=ation.

La fgure 5.11 montre 'évolution de la précision de localization en fonction du
rapport signal sur bruit SN H pour un sursaut localisé dans le champ de vue totalement
oodé de la caméra. Plus le rapport signal sur bruit est grand, meilleure est la précision

de localisation (ef. 1'équation 3.2 au Chapitre 3).
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Figure 5011 Evolution de la précision de localization en fonetion du rapport signal sur
bruit S M caleule dans la bande 4-50 ke et sur un temps dinteégration de 1.024 s,

Ohjet Fiim(4-50 keV)  (mCrabe) | Fi(40-200 keV) [mCrabe)
af =10, 256 = df = 10 = di = 1,256 = Sf = 10 s

- - 1050 ~ 170 ~ GaTl ~ 1050
Crahe ~ 1120 ~ L8O - G7al ~ 1080
SO0 X-1 -~ 11&0 ~ IBS ~ G0 ~ 1060

Table 5.3: Sensibilitézs limites, caleulées sur 0,256 5 et 10 =, lorsgue la source SO0 X-1
oit la souree du Crabe est présente dans le champ de vue de la caméra.

5.4 L’étude de la dégradation des performances d’ima-
gerie et de détection

Les souteces de dégradation des performances de la caméra CXG pewvent avoir deusx
CTIgIMes ;| une mnterne associee A une repons:s non-uniforme do plan de détection, et une

externe due anx source X brillantes presentes dans le champ de vue.

5.4.1 L'mmpact des sources brillantes en X

Nous considérons o1, 'impact qu’aurait individuellement deax sources trés brillantes
en &% 1 500 X-1 et le Crabe sur les performances de la caméra. Le spectre de SC0
¥-1 est tird d'Ebisawa ef al. (2003). Nous supposons également que ces sources sont
localisées dans le champ totalement eodé, afin de considérer le pire des cas,

La présence du Crabe et de 300 X-1 induit une augmentation du nivean de bruit



F ]
40|
—_
& —  Aucune source X
= ;mih- —__Le Crabe
B — 500 X-1
B :
o E
= 20
=] I
LA
< 10|
OL. .
2 4 & H o 12 14

SNRE

Figure 5.12: Ewvolution de la précision de localisation en fonction do rapport signal
sur bruit SN H, calculé dans la bande 4-50 ke sur un temps d'intégration de 1,024
s (trait plein). La précision de localisation est également montrée dans le cas oi le
Crabe (tirets] on SCO X-1 (longs tirets) est dans le champ de voe totalement cadé de
la cameéra.

de fond respectivement de 0.9 coupsem ™ # s7 {~ 13% ) et de L5 coupsem ™ 57! [~ 21%)
dans la bande 4-50 keV. Leur contribution aw bruit de fond est plus limitée & haute
énergie (40-200 keV), avee une angmentation de 006 coupsem 2= [~ 5 50 pour
le Crabe et 0,015 coupsem # s [~ 1,3%) pour SCO X-1. Le tablean 5.3 donne les
sensibilites hmites attendues, lorsque le Crabe et 5C0 X-1 sont dans le champ de vue
de la cameéra. Leur présence dans le champ de vue de la camera mduit une diminution
du rapport =ignal sur bruit, et par consequent, une diminution de la précision de
localisation (of. la Agure 5.12).

Le Crabe et 500 X-1 sont égalerment des sources brillantes en optique.  Leur
présence dane le champ de vue des caméras UDY risquerait de les éblouir et de les
endommager. Aussi, la présence de telles sources dans le champ de vue de la caméra

CXG devralb étre proscrite.

5.4.2 La non-uniformité de réponse du plan de détection

Les causes de non-uniformite de réponse du plan de détection peuvent etre nombreusss.,
MNous supposons el qu'une fraction des pixels du plan de détection, notée f, est hors
d'usage. Une perte de plus 30% de la surface efficace de la caméra induit une perte de
sensibilité superieure A 2059 dan= les bandes 4-50 kel et 40-200 keV. Ceoci se traduit

egalernent par une deégradation de la précision de localisation (ef. la Agure 5.13].
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Figure 5.13: Ewvolution de la précision de localisation en fonction duo rapport signal
sur bruit SN R, caleule dane la bande 4-50 kel sur un temps d'intégration de 1024 =,
pour trois facteurs de perte de la surface efficace de la caméra @ [ — 0% (trait plein],

£ = 105 (tirets) et f — 30% (longs tirets).




6 Synthese et perspectives

6.1 Principales conclusions

Dans le cadre de la mission ECLA THe, nous avons défini un modéle de masse détaillé de
la caméra X-+ (CXG), en charge de la détection et de la loealisation des sursauts =, en
tenant compte des contraintes en masse, en puiszance et en volume d’encombrement.
MNous avons etudie les performances de ce modéle de masse au moven de simulations
Monte-Carlo, Les principaux résultats sur la géomeétrie et les performances de la cameéra

sont donmes dans le tablean 6.2,

6.2 Perspectives

La phase A, qui vient juste de débuter pour ECLA IRE, devrait permettre de répondre
aux problémes suivants :

- Lévaluation des performances de V'ASIC couplé aux détecteurs (le seuil bas
en énergie et la résolution spectrale, par exemple), afin de choisir le matériau semi-
conducteur (des diodes Schottky en Cdle on des détecteurs en CZT).

- La definition d'une stratégie de pointage, conditionnant les performances de
la caméra CTXO, et permettant de réalizer un caleul du bruit de fond plus detaille en
[onction des directions de pointage.

- Le dimensionnement des besoins en telémeétrie & partir des niveaux de bruit
attendu.

- La neceseite d'affiner le modéle préeliminaire de la cameéra CXO presentés (ol
au moven des outils développeés au cours de la thése, Ceel se fera aves la déhinition
d'un modéle de masse plus détailleé de la caméra, prenant en compte la structure de
maintien du masgque code, la grille de support du masoue, la structure de fixation sur
la plate-lforme satellite, ete...

- La prise en compte de la grille du support du masoue code dans la reconstruction

d'image.



Table 6.1; Grandeurs caractéristigues du modéle de masse de la camera CXG et prin-

cipaux réesultats des simulations WMonte-Carlo,

Orbite : Altitude — 600 km. Inclinaison

Modele de masse :

Masse totale

Fuissance du plan de detection seul
Surface plate-forme S jarme
Surlace d'encombrement

Hauteur du masque codé

Plan de detection : diodes Shottky Cd'le

Mombre de pixels détecteurs

Dim. des pixels détecteurs (e, )
Burlace efficace piz .,

Fspace inter-pixel

Surlface efficace de la cameéra

Blindage passif :
Materians

Absorption a 100 ke

Masque codé @ motil aléatoire
Fraction d’ouverture

Absorption dans la bande 4-50 kel
Dim. des pixels-masques (pixmas)
Taille angulaire pixmas

Champ de vue :
Champ de vue total
Champ de vuoe totalement codé

~ 15 kg
~ B W [1lmW/canal)
3600 cm*

~ 2520 om? (TOSE e Spate forme )

35 em

TR x T8
5% 5% 2 mm®
4 x4 mm?

300 yum

74 em”

Ta (0.2 mm), Sn (0,5 mm)
Cu (0.3 mm), Al (1 mm)
~ B0%H,

A0%

= 5%

10,6 % 10,6 mm?
[, 257

[0S = 057
L4= = 14

of. la page suivante
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Hesultats des sumulations :

Taux de comptage du bruit de fond' :
4-50 keV
40-200 kel

Taux de comptage pour la source du Crabe :

4-50 ke
40-200 ke

Sensibilité” [milli-Crabe]
4-50 keV
40-200 keV

Taux de sursauts détectables par an® :

Précision de localisation® AP :
4T%, des sursauts détectés aveo
61% des sursauts détecteés avec

(en cpsem 57t
7.1

1.1

(en coupsem s )
R
(1,06

af = 0,256a 0t =108 &

~ 1030 -~ 170 ~ 4
~ BAT -~ 1050 ~ hb
~ 5P — gk

£ 1
2 200

! Les tanx de comptage duo bruit de fond sont moyennés sur orbite d' BOLATRS

hors de 'Anomalie de I"Atlantique Sud.

* Le= sens=ibilités =ont données sur "axe de la caméra pour un seull de détection

de 5.5,

3 . . . R - -
Les tanx de sursauts sont caleualés pour un sewil de détection de 5,5, un
temps de declenchement de 1,024 = et des sursauts modelisés par la fonetion de

Band aver: : * {a —1, 8 ==21, k&

Fip = 150 keV).

200 keV) ;B [

0,7, - —2,1.

1 Les précisions de localization sont données a 1.
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Part 11

Modélisation des régions internes
des Noyaux Actifs de Galaxies



7 Introduction

La plupart des galaxies abritent en leur centre des régions trés petites et tris denses
nommeéss |~ Moyaux” . Mous nous intéresserons, dans les chapitres & venir, a celles dont
le= noyaux traversent des phases trés lumineuses, que 'on nomme alors " Noyvaux Actif
de Galaxies” (NAG). Par extension, les galaxies hotes sont appelées " Galaxies Actives".

Nous studierons plus spécifiquement un type de NAG appelé galaxie de Sevfert.

7.1 Phénoménologie des Noyaux Actifs de Galaxies

Les galaxies actives, découvertes dans les années 40 [cf. Seyfert 1943), couvrent environ
20 décades du spectre électro-magnétique allant du domaine radio anx rayons v, Les
NAG, sl 'on y ineclut les quasars [guasi stellor objecis). constituent une des classes
d'objets astrophysiques les plus brillante avee une luminosité bolometrique allant de
fome 10379 arps = ! pour les galaxies de Sevfert, les LINERs ( Low lfonisafion Nuclear
FErmission Regions) et les LLAGN (Lew Luminosity AGN) & 1097 ergs 57! pour les
quasars. Les variabilites de leur lumincsite ont montre que la taille de la réegion centrale

d'émission est bien inférieure an parsee [typiquement, ~ (0, 2 pe).

Los galaxies de Seyfert - Les galaxies de Seyfert =ont des WAG généralernent
quisscenite en radio, e, montrant une activite radio faible. Parmi la population de
galaxies de Seviert, deux grandes classes peuvent étre distinguées :

- Les galaxies de Beviert 1 montrent des raies avec des largeurs tvpiques de
quelques milliers de kme ', jusqu'a 10000 kms ', Ces raies sont produites par une
région appelée Hroad Line Hegion (BLR). Parmi les galaxies de Seyfert 1, il con-
vient également de distinguer les galaxies Narrow Line Segfert T (NLSL). qui ont des
raies de largeurs plus faibles, typiquement autour de 1000 kms ', Cependant, leurs
spectres sont identiques a ceux des galaxies de Seyfert L. Cette catégorie est d’autant
plus importante qu'elle représente une fraction notable {~ 20%) des galaxies de Sevfert
a des redshifis intermediaires,

- Le= galaxies de Seviert 2 montrent des rales etroites aver des largeurs typinques
de I'ordre de quelques centaines de km='. Ces rajes =ont produites par une région
appelée Narrow Line Region (NLR). Dans ces galaxies, les rales permises (les raies de
Balmer, par exemple] sont trés faibles par rapport aux raies interdites.

Vautres classes spectrales mtermédiaires (1,5, LB et 1.9 par exemnple) ont été

rajoutéss afin d’affiner cette classification (ef. Osterbrock 1977 et 1987 par exemple].
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7.2 Le moteur de la source centrale

7.2.1 Le paradigme de 'accrétion autour d'un trou noir super-
massif

Le modéle standard expliquant 'émission des NAG invoque la conversion de 1'énergie
gravitationnelle d'un gaz dans le champ gravitationnel d'un trow noir super-massil
(M = Nis Mz), via le processus d'acerétion [ef. Lynden-Bell 1968, Rees 1934 et
references attenantes qui explorent les mecanismes théoriques permettant la formation
de tels trous neirs). L'acerétion est un processus relativernent commun dans ['Univers.
Il est ainzi & 'seuvre dane les binaires X et les proto-étoiles, voire dane les sursauts ~
(ef. le Chapitre 1), mais il reste encore trés mal compris dans le détail.

Plusieurs chesrvations mdirectes semblent attester de existence de trous noirs
super-maseifs dans les NAG, mal également dane les galaxies non actives avec des
masses allant de 10F & 10%° A (el Wilson, Braatz & Henkel 1995 et Nakai ef al. 1905
pour leur étude sur les mouvements des masers H,D cbeervés dans certaine NAG
Kormendy & Richstone 1995, Ferrarese ef al. 1996 et Perrarese & Ford 1999 pour leurs
mesures des perturbations dynamigques induites par 'objet central sur la population
stellaire environnante dans lee NAG et les galaxies non actives. Voir aussi Tanaka ef
al, 1935, Fabian et al, 1995, Nandra ef al, 1999 qui ont également reporte la détection
de profils de raie Fe K o délormés dans plusieurs NAG, souvent interprétés comme une

resultante des effets gravitationnels aux abords d'un trou noir].

7.2.2 Une alternative : le modele du starburst

IIne alternative au paradigme du trou noir super-massifl et de accrétion est le modele
du starburst. Dans ce modéle, I'émission des NAG de faibles lumincsités (les galaxies
LINERs, LLAGN et Sevfert) serait dominée par Nactivité stellaire. via Uexplosion de
supernovae de type 11 (ol Terlevich ef af 1%2). Ce modele permet dexphquer
le= principaux rapports de rales mesures dans les NAG ; les rales larges et étroites
observess dans les spectres | les degres dionisation de la matiere, en considérant des
restes de supernovae d'ages différents.

Le cycle dlactivité des NAG [~ 10* an=) semhble toutefois incompatible avee la
durée de vie d'amas stellaires denses, car les objets centraux montrent des densites
pouvant étre supérieures A 4% 10% M pe ™ (of. Mivashi ef al. 19953). Une telle densité
impliquerait. 'évaporation rapide de 'amas, causée par un taux de collision stellaire
important. Le volume despace oceupé par ces amas (de Uordre de quelques dizaines

a quelques centaines de parsec) est, par ailleurs, bien supérieur & la taille typique des



NAG (ef. Gonzdlez Delgado ef al. 1998).

7.3 Le modele dunification des NAG

La détection de raies larges dans les spectres polarises en optique des galaxies de Seviert
2 (ef. Antonueel & Miller 1985) a montré que ces galaxies possédent également une
BLE. Celle-oi est obscurele en lumiete non-polarisée par un materian opaque et dense,
le tore moléculaire, dont la géomeétrie exacte est encore une question ouverte (of. Wrolik
& Begelman 1988, Nenkowa, [veric & Eliteur 2002, Jaffe ef ol 2004, Yollmer, Beckert &
Duschl 2004, Dans ce cas, les proprietes observées dans les galaxies de Sevlert sont e
résultat d'un effet d'orientation de la source centrale par tapport & 'observatear. Ainsi,
lorsque la source centrale est directement observable, les galaxies sont dites de type 1
et montrent des raies larges. Lorsque la source centrale et la BLE sont abscurcies par
le tore, les galaxies sont dites de type 2, et présentent uniquement des raies étroites
(ef. la figure 7.1). Ce schéma d'unification a été, par la suite, étendu de maniere plus
ol moins satisfai=ante aux autres types de NAG (ef. Antonneei 1993, Urry & Padovani
1995).

Ce scheéma d'unification permet notamment d’expliquer ;

¢ [Jobservation de régions dionisation étendues de forme conique ou bi-conigue
dans plusieurs galaxies actives révélant la forte anisotropie du rayonnemnent
primaire diffusé par la Narrow Line Region (ef. Fvans et al. 1993, 1994). Cette
anisotropie est naturellement expliquée par Nexistence d'un tore masguant la

region centrale,

# Leprobléme du taux de comptage des photons @ le nombre de photons onisants
et trop faible pour rendre compte de la luminoz=ité de la Narrow Line Hegion,

Lexistence d'un matériau opaque permet dexpligquer ce deficit en photone.

# La recente detection aux multi-longuenrs d'onde des QR0 de type 11 contre-
parties trés lumineuses des galaxies Seyfert 2, dont 'existence est predite dans

le sehéma unifié [of. Zakamska ef al. 2004 et références attenantes).

Dautres observations montrent cependant des discordances avee le schéma unifie.
Danz certaines galaxies de Seyflert 2, 'absorption pourrait ne pas etre due a la présence
d'un tore, mals & une concentration plus mmportante de poussieres et de gaz dans le
milieu interstellaire de ces galaxies (el. Malkan, Gorjian & Tam [998). Les galaxies
de Beylert 2 présenteraient également des niveaux d'activité de formation stellaire plus

important= que les galaxies de Seyfert 1 (of. Maiclino ef el 1995 par exernple). Par
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Figure 7.1: Schéma d unification des Novanx Actifs de Galaxies. Dans ce schéma, les
propriétés oheervées dans les NAG =ont le résultat d'un effet d'orientation de la source
centrale par rapport & observatear. Ansi. lorsque la souree centrale est directernent
observable, les galaxies sont dites de tvpe 1. Lorsque la source centrale et la BLR sont

obecurcies par le tore, les galaxies sont dites de type 2.



ailleurs, plusieurs galaxies de Bevlert 2 sous lumineuses ne montrent aucuns BLR en

lumiere polarisée (el Tran 2003 et référence attenantes).

7.4 Propriétés spectrales en X des galaxies de Seyfert

Les galaxies de Seyfert 1 - La distribution spectrale des galaxies de Seyfert 1 est
composse de multiples contributions produites par les différents milieux trouves dans
le= galaxies de Seyfert. Le continu primaire est au premier ordre une loi de puissance
entre 1 et 100 ke, dont la pente typique est compriss entre 1,7 — 2,2, Ce
conting primaire pourralt ebre produit par les cascades de paires électrons-positrons
genéres par interaction photon-photon a proximité du trou noir ou alternativement par
les diffusions Compton mmverse des photons optique,/ UV sur une population d'électrons
chauds de la couronne du disque d’accrétion. Les photons optique/ UV seraient produits
par 'échauffement de la matiere acerétante, résultant de la viscosité dans le disque.
Une coupure exponentielle est observée pour ce continu an dela de —~ B0 — 300 ke,
Une raie du Fe Ko est également visible aver des largeurs équivalentes d'environ 100
a A0 eV,

Fn dessous de 2 ke, la plupart des galaxies de Sewvlert 1 présentent des
caractéristiques spectrales en absorption (des rales et des seunils d'ionisation), et dans
oertaing cas des rales d'émission. Les caractéristigues en absorption sont produites par
un milien chaud absorbant et photo-ionisé par le continu primaire, le Warm Absorber
(WA). Ce milien photo-ionisé est caractéris® par des densités de colonne de ordre
de 102 em * (of. Kaastra ef al. 2000, Ashton ef al 2004) jusqu'a 5 = 0% om?
(ef. Pounds et @l 2003). Un exces & basse énergie est parfois observé dans certaines
galaxies de Beviert 1 (ef. Pounds ef al. 2003 et références attenantes). Il est parfois
interprété comme une extension du Big Blae Bump vo en optique /UV {ef. Czerny &
Elvis 1987) ou comme étant di a la Comptonisation des photons par la couronne d'un

disque d'acerétion avec un taux d'accrétion élevé (ef. O'Brien ef al. 2001).

Leos galaxies de Seyfert 2 - L'émission des galaxies de Seviert 2 est fortement
absothas en dessous d'environ 3 ke par eflet photo-électrique et entre ~ 7 et 30 ke
par la diffusion Compton. Les sources avant des densités de colonne ©F0 = 10 o2
sont dites optiquement épaisses a la diffusion Compton. Pour ces sources, les deux
caractéristioques spectrales dominantes sont une intense raie do Fe Ko aves une largeur
équivalente d'environ 1-3 keV et un continu réfléchi et/ou diffuss, le continu primaire
étant presque totalement absorbé (cf. Risaliti & FElvis 2004).

Pour les sources optiquement minces, la largeur équivalente de la rae do Fe

Ker dépend de la fraction du continue primaire absorbé & Ménergie de la raie. Pour
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0 = 10%* o=, les largeurs égquivalentes sont denviron 100 & 300 eV, et les continus
réfléchi et diffusé sont similaires & ceux observés dans les galaxies de Sevfert | (ef. Hisa-
liti 2002). Dans certaines galaxies de Sevfert 2, 'intense rale du Fe Ko est accompagnée
de caractéristigques non résolues ou partiellement résolues, identifiées comme des Taies
héliumoides et/on hydrogéncides do fer (el Matt et al. 2004 par exemple). La com-
posante A basse énergie montre de nombreuses raies en émission. Les raies d'émission
avee des largeurs de quelques centaines de km 5! =ont issues de milieux photo-ioniseés
par le continu prirnaire et situés dans la partie basse de la NLR (ef. Kinkhabwala ef

al, 2002, par exemple). Cette composante sera abordeée plus en détails au Chapitre 5,

7.5 Les codes de photo-ionisation pour les Noyaux
Actifs de Galaxies a I'ere d’XMM-Newton et de
Chandra

Les nouveaux mstruments de haute résolution spatiale et spectrale en X, X WM- Newitan
et Chandra, permettent daccéder 4 des informations essentielles =ur les processus
physiques & I'meuvre dans les parties les plus internes des NAG. L'interprétation des
spectres de haute résolution dépend alors essentiellement des performances des codes
LT ETIOLIES .

Mous cherchons, dans cette seconde partie de la these, & établir des contraintes sur
la physique et la géométrie des milisux photo-ionisés, observée dans lee NAG, au moyen
d'un code de photo-ionisation appelé Titan, afin d'exploiter au mieux les résultat=
spectroscopiques d" X MM-Newbon et de Chardra, Nous nous intéressons, en particulier,
aux contraintes que peuvent fournir les rapports de raies des ions hélivmoides pour les
milieux émissils vus dans les galaxies de Sevlert 2. Les résultats de cette étude sont
présentes au Chapitre 5,

Mous introduirons, auparavant au Chapitre 8, les principes géenéraux du transfert
radiatif, ainsi que les méthodes de résolution des équations du transfert dans Titan
et dans d'autres codes de photo-ionisation. Nous montrerons comment les prédictions
deépendent étroitement de la meéthode utilisée pour résoudre les équations du transfert
(les méthodes eracte du type ALI Y dans Titan et les méthodes approchées de type
probabilité d'échappement dans XSTAR, par exempls).

Le Chapitre 10 sera consacré a la evnthese et aux perspectives de ce travail.

L'enzemble de ce travail de thiese est réalisé en collaboration avee Suzy Collin et

Anne-MMarie Dumont de I'Obeervatoire de Paris-Meudon.

Vi coelerabion Lambde Nerabion
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8 Modeélisation des milieux photo-ionisés

8.1 Equations générales du transfert radiatif

8.1.1 Equation du transfert radiatif dans un milieu diffusif

Définissons les principales grandeurs du transfert radiatif ;

# Le cefficient d'émissivite monochromatique £, caracteérize 'énergie émise par

unite de temps, d’angle solide, de volume et d'intervalle de frégquence.

# Le ceflicient d absorption monochromatique s, dont la gquantite s, §, definit
I'energle absorhée par unité de temps, d’angle solide, de volume et d'intervalle
de fréquence, lors de la traversée d'une couche de matiere d une longueur égale

a I'unite,

e o, est le oefficient de diffusion (ici pris comme étant élastique), dont la quan-
tité o d,. correspond 4 Uénergie difflusse par unité de temps, d’angle solide, de
volume et dintervalle de [réequence, lors de la traversée d'une couche de matiére

d'une longueur egale a Manite,

Mous nous plagone dans approximation d'un miliew plan-paralléle stationnaire.
Suivant cette approximation, le miliew est stratifie et compose de surfaces planes pa-
ralléles sur lesquelles les grandeurs phyvsiques sont conservées, La variation de Mintensite

speciiique T, entre z et z + dz g'exprime alors comme

dz iz
ﬁr‘ru' |:_‘I{|.-' '|IrI I fJ.l':l - I ':_Errl |II|.-' I ., JI.F':I -
M =

Ol MoUs prenons comme convention de compter négativement les quantités d'énergie
abzorbées par la matiére et posibivement les quantités d'énergie émizes par la matiére.

J

(=

Jr. pi = [ I, d correspond a lintensité moyenne du rayonnement. L équation

generale du transfert radiatif g’ exprime alors comme :

—1.+ 8, (8.1]

S

avee la profondeur optique totale «7 [{#, + a7.)dz. La fonetion source do milien

diffusif 57 est donnée par

"quh.a.r I UI.-'JJ.I'
g Dule T et o8

” T, + K,

(8.2)

= |m
L

5

oiL S, correspond A la fonetion source dans le cas d'un milien non diffusif.
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L'équation 8.2 souligne que le rayonnement est couplé aux populations statis-
tiques des ions présents dans le miliew, via les coeflicients =, et &, (cf. §8.1.2). Les

solutions formelles de I'éguation 8.1 sexpriment comme :

- i
Lo(7o, ) = folm, g)e™ ™ | f S{gyetmeiin 2 (8.3)
™ IH

ol £,07y, p) correspond & Uintensité incidente sur le miliew.

8.1.2 Expression de la fonction source pour une raie

Considérons un atome & deux niveaux, le niveau | aves une énergie & et un poids
statistique g; et le nivean 2 avec une énergie Fy — F) + by et un poids statitstioue
77 sans continu sousjacent.  Le nombre d'atomes par unité de volume =2 trouvant
dans les niveaux 1 et 2 est respectivement &, et No. Nous supposons égalernent que
les milienx sont hors de 1'éguilibre thermodynamique local (ETL). Dans ce cas, la
micto-reversibilite des processus n'existe plus et le milien est simplement dans un état
stationnaire oun d'équilibre, pour lequel les populations des niveaux sont constantes
dans le termpe. Les taux de peuplement et de dépeuplement des niveaux s'équilibrent.,

tel que :
.""l'.1|:.|rj:|u|ru I ."1.:| I ."'l'rpl'::'ﬂ:l .""|'I|‘.Ir.'i||:..lr|: I ."'l'rFFHJ E.ﬂt]

L'équation 8.4 est appelée équation d'équilibre statistique. N, C5 et Oy sont
respectivement le nombre de particules (généralement des électroms) par unité de
volume susceptibles dlinteragir par collision, et les cofficients de désexcitation et
d'excitation collisionnelles. [l est possible de montrer qu’a 'ETL, O :flilf’!, exp [— '1—’1'.?)
o U est la tempéerature des particules. Cette expression suppose que la fonction de
clistribution des vitesses des particules est une Maxwellienne et est encore valable hors
ETL. Ay, Hy2 et By sont les coeflicients d'Einstein et sont reliées par les relations
sulvantes ; B
.||||||:| Eh I"Il:l
B — g By et —— — ——
Hl_:-| l::'e

Les raies n'etant pas de largeurs nulles, elles sont caractérisées par des pro-

(8.5]

fils d'absorption o, (') et d'émission @, (¢'), normalisés tel que [ (o' )de’ — 1
Ta (17 )de! . Les eoefficients =, et &, sont relies aux eoefficients d'Finstein cormme suit

Mo By,
N, B

Fap

he
fo = 0= Nalzui (v) et o, ﬁ?\,li,gq},(u"]t] - ) (5.6)

Comme nous considerons une diffusion cohérente, les dewx profls sont équivalents. La
fonction source S, — Sp g'exprime, en ubilisant les équations B4, 8.5 et 8.6, comme ;
£ I de a0 ded 4B (T
£, I +n

S (8.7)
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avec —i%l-‘- |::l — exXp (—&_‘?)) L'équation 8.7 [ait apparaitre deux termes dans
I'expression de la fonction source : un dépendant de J — [ J.d, (o) dv? associé A la
diffusion et le second indépendant de J, et lie & Mabsorption do milien. O dernier

terrme peut dominer g § est grand, ce qui est le cas dans un miliew dense.

L'inter-dépendance mmtrinseque entre le ravonnement et la matiere peut faire ap-
paraitre un comportement hautement non-lingaire du transfert radiatif, Sa résolution
conetitue, par conséquent, un probléme trés complexe (ef. §8.3.3), car il est nécessaire
de résoudre simultanément 'équation de transfert et les équations d'équilibre statis-

tiques pour chaque nivean de chaque on.

8.2 Introduction aux codes de photo-ionisation

8.3 Le code Titan

Titan est un eode de photo-ionisation, développé depuis une dizaine d’années par Anne-
Marie Dumont. 11 a pour but de modélizer les spectres vus en émission, en réflection ' et
en tranemission des milieux photo-ionisés obeervés en X dans les NAG, mais également
les binaires X. Pour ce [aire, Titan résoud le transfert radiatif de maniére emacle pour
le= raies et le continu suivant une geéomeétrie plan-parallle d'un nuage de gaz épais, voire
optiquement épais a la diffusion Compton, chaud [T ~ 104 — 107 K, illuminé d'un eaté
par un rayonnement incident non thermique. Titan permet également de déterminer
le= structures internes en temperature et dionization en fonetion de la profondeur do
milien. Les spectres caleulés s'étendent de linfra-rouge jusqu’a environ 20 ke, Le
code Monte Carla lingaire NOAR (of. Dumont ef al. 2000) complete le spectre jusgqu'a
quelques centaines de kel

Titan prend en compte les dix éléments les plus abondants dans "Univers (O, N,
0, Me, Mg, 51, 5 et Fe en plus de 'hydrogéne et de lhelium) et leurs 102 jons associes.
Lee abondances sont données par Allen [1973). Titan traite plus d'un millier de Taies
(ef. Dumont et al. 2000, Conupé ef al. 2002 et Gaodet ef al. 2004 pour plus de détails

sur les données atomigues).

8.3.1 Parametres d'entrée

Flusieurs parametres définissent le milien & modéliser par Titan © la densite d'hvdrogene

A lasurface npg = ng(2 — 0), la densité de colonne totale &0, le paramitre d'ionisation

e berme spectre réfléchi Faib reférence au spectre ré-démis par la matiere irradiée dans la direction
du rayonnement incicdent,



3 -'-::JE aver ) e flux incident intégré sur les fréquences, et le spectre incident. ]
est également possible de considérer des milieux A densité ou 4 pression constante {la
pression gazeuse ou la sommme des pressions gazeuse et radiative). Les résultats montrés
par la suite ont éteé calculés en supposant des milieux A densiteé constante. Une vitesse
de dispersion ou un gradient de vitesse dans le milien peut étre prie en compte, en
ajoutant une vitesse de micro-turbulence (cf. le Chapitre 9). Titan couvre une large
gamme de 'espace des parametres phyvsiques des milieux photo-ionisés vus dans les

NAG :

. . 10— 14 a PSR .-

s des milieux trés denses (ngy ~ 10 em ) et trés épais, jusqu'a des den-
- as = - E P

sités de colonne de quelques 107 em™" (el Coupé ef al. 2002 et références

attenantez), associés aux atmospheres des disques d'accrétion avee des valeurs

de £ = 10% ergs ecm % 5 L.

o dee milieux do  type abscrbeur chaud avee ng = 107 em? et

O~ 1FYH em ™2 voire OO0 ~ 10 em ™ (ef. Murray & Chiang 1985,

Green & Mathur 1996 et Pounds et al. 2003). et £ ~ 10 erge om 2 =1,

# des milieux correspondant aux régions émissives observéss en X avec XWM-

Newlon et Chandra dans les galaxies de Seviert 2, et situées probablement dans
la partie mlérieure de la NLR ou la partie haute de absorbeur chawd, avee

rg = 107 em ™, 70~ 102 o et £~ 10%7 % orgs em F 5,

8.3.2 Processus physiques

Titan prend en compte les principaux processus physiques ;@ la photo-1onisation et
le= recombinalsons radiatives, les recombimaizons diglectroniques, les processus de Huo-
rescence et Auger, les échanges de charges par atomes H et He, lionisation collisionnel l=
et les recombinalsons A trois corps, les excitations et desexcitations radiatives et colli-
sionnelles, ainst que tous les processus indulis,

Titan traite la diffusion Thomson., et les diffusions Compton sont seulement prises
en compte dans les bilans thermiques et énergetiques, via le couplage aver le code
NOAR. Un traitement de la Comptonisation des taies a cependant été ajonté dans
Titan {cf. Dumont ef 2l 2003). Titan prend également en compte les mécanismes
d’émission-absorption du continu, neluant les processus libre-libre, hé-libre, et les pro-
ceEsus A deux photons,

Les profils des raes ont une [orme approchee du profil de Vioige (o, Séverine
Coupé 2002 pour plus de détails). Ils sont échantillonnés sur une grille de 15 points
en réquence, couvrant au minimum trois deécades. Nous supposons également une

redistribution complete des fréquences, e, les profils d’émission et d'absorption des



raies sont identiques.  La redistribution partielle pour les raies les plus intenses est

approximés par une redistribution compléte dans un profil gaussien.

5.3.3  Architecture de calcul

A larigine, 'approximation d’Eddington & deux faisceaux était utilisée, dans Titan,
pour calouler le transfert des raies, le continu étant résclu par la méthode ALL (of.
Dument et &l 20000, Suivant cette approsimation, intensité §, est supposeée isotrope,
f.e. anpremier ordre £ (7., o) = a. (7 )+b. (7] p. Le transfert radiatif est résclu en uti-
ligant la relation de fermeture du svsteme d'équations @ K, é J. K, = f I ',' i, du
est le moment du second ordre pour T, Lapprosimation A deux faisceaux consiste a
caleuler le transfert dane deux directions donnédes (p :I:?Ii:" [intensité moyvenne est
alore egale a J, f'-%‘rﬂ avec [ = [,i7,.. _ﬂljj et It = 1in., :!'E] “ebte methode
¥

avait un taux de convergenoce global lent, nécessitant de grands temps de caleul. Par
ailleurs, pour certaines raies, elle ne convergeait pas du tout, mmpliquant de grandes
incertitudes sur leur Hux, mais egalement sur le bilan d'énergie global du miliew.

Une méthode ALI accélérée a alors été implantée pour réscudre le transfert des
raies. Cette methode repose sur des techniques matheématiques itératives, largement

utilisées dans les modéles d'atmospheres stellaires,

Principes des méthodes itératives ALI - En intégrant 'équation 2.3 sur les
directions p, l'intensité movenne peut étre éorite sous la forme

J, = A[SY] + Jive (5.5)

ot A est un opérateur moyenné sur les directions g, et Ji"" est un terme lié au ravon-
nement incident sur les frontiéres du miliew., Considérons une grille spatiale discréte et
un milien sans rayvonnement incident. Dans ce cas, chaque élément Aj; de Uopérateur
A donne la réponse de 'intensité J, & une position ¢, euite a une perturbation de la
[onction source A la position . Nous omettrons l'indice @ dans la suite.

En introduizant la methode des perturbations au premier ordre {(ef. Cannon

1973), 'opérateur A et la fonetion source s'expriment comme :
A=A dA

‘q[u. 1% El[n.:l I Ij‘.q'[rl.:l EHE;]

oi l'indice r =e référe 4 la n-ieme étape du schéma itératil et 84 = (A —A*). A* est un
operateur movenné sur les directions g, approximant 'opérateur A et choisi de maniére
a etre facilement mmversible. En utilisant 'équation 5.9, 'équation B8 s'exprime, an

premier ordre, comme :

J-Iu L1] _.I|'|:ﬂ-:| | h_“ I-_-i‘_i;'[":I 5, ][]]
L]

o Jim— A[S] p e et la solution formelle de 'équation de transfert, calculée &

partir de la valeur de la fonction source de Mtération précédente. .ffn " est la nouvelle
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eatimation de 'intensité movenne, L'équation 510 constitue la base de la méthode
itérative Lambda.

Dans Titan, nous utilisons des codes [ournis par Frédéric Paletou (el Auer &
Paletow 1994 ), Ces programmes adoptent un schéma itératif basé sur la méthode de
Jacobi (ef. Olson ef al 1986). Dans cette méthode, opérateur A* est équivalent
i la diagonale de l'opérateur A, Cette méthode présente des taux de convergence
rapice, lorsqu'elle est couplée avee des méthodes d’aceélération de la convergence (cf.
Ng 1974). La solution formelle de '&quation de transfert et les coefliclents diagonanx
de l'opérateur A sont caleulés en utilisant la méthode des cammctémsiigues courfes du
deuriéme ordre (ef. Kunasz & Aver 1382 par exemple). Des techniques de pré-
conditionnement des équations d'équilibre statistiques pour les atomes multi-niveaux
(ef. Hybicki & Hummer 1991) sont également implantées dans Titan. Ceci permet de

ge ramener 4 un systérme d'équations linéaires nécessaires a l'emplol des méthodes ALL

8.4 Les autres codes de photo-ionisation

8.4.1 Propriétés des codes de photo-ionisation

Le code de Nayakehin est basé sur le code public XSTAR? et en utilise la base de
donneées atomigques qui est actuellement la plus compléte et la plus detaillés atilisée
dans le domaine X, Du point de voe des transitions atomigques et du nombre dons pris
en compte, XSTAR et par conséquent le code de Nayakshin sont les plus performants
(ef. Rdzanska ef al. 2002). Titan, en prenant en compte un millier de rales, possdde
une basze de donneées bien supérieure A celle présente dans le code de Ballantyne, bazé
aur le code de Ress (of. Ross 1979 et Ross & Fabian 1993). La prise en compte d'un
grand nombre de données atomingues ne permet toutelfols pas d'atteindre des équilibres
energetiques local et global corrects, =1 la résolution du transfert radiatif présente de
grandes incertitudes (of. Coupé ef al. 2002,

Le code de Ballantyne wtilise approximation d'un miliew plan-paralléle comme
dans Titan, alors que dane le code XSTAR, une géométrie de type sphérique est utilisée.
Les codes de Nayakshin et de Ballantyvne utilisent 'équation de Kompaneets pour
traiter directement les diffusions Compton dans le milien lors de la résolution do trans-
fert radiatif, ce qui est un avantage sur tan. Le traitement du transfert duo continn
ciffus n'est cependant pas bien pris en compte dans le code de Ballantyne, qu utiliss

I'approximation de la diffusion.

hitp:/ / heasare. gsfe nasa.gov/ docs/ softwar ey xatar/ docs htm 1/ sstarmanual html
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8.4.2 Introduction aux probabilités d’échappement

Les codes discutés ci-dessus utilisent des methodes approchees pour résoudre le
transfert radiatif, reposant sur le formalisme des probabilités d'échappement (cf. par
exernple Hurnmer 1964, 1968, Atlay 1972, [ron 1978, Kalkofen 1984). Le principe de ces
méthodes est de découpler le rayonnernent {(via I'équation de transfert) de la matiére
(via les équations d'équilibre statistiques).

Reprenons exemple de Matome a deux miveaux et définissons le taux net rachiatif
g entre les niveaux 1 et 2 [ef. Thomas 1960, Athay & Skumanich 1971 par exemple)

oormme =uilk

b () de?

L
Sy,

(8.11)

Cette équation n'est valable que dans le cas d'une redistribution totale des [réquences.
@ dépend de la profondeur optique du milien et de la valeur locale du champ de ra-
diation, puisque J, et 5p en dépendent. Par ailleurs, p est toujours infériear a | et
peut prendre des valeurs negatives., Le taux net racdiatif est relié au Hux de la raie &

correspondant A la transition 2 — 1, tel que :
F -l:lr}lfpﬁ';_ dr. -Jrfp:,.ﬂ':. (2.12)

L'équation 8,12 montre que le fox & est aquivalent a celul émis par une couche
de gax optiquement mince avec une émissivité apparente £, = peo.. Le formalisme des
probabilités d'échappement identifie alors le terme pi7.) & la probabilité, Pz ), qu'un
photon g echappe de sa région d'émission et se propage directement vers la surface du

milien.

8.5 Comparaison des formalismes pour la résolution
du transfert radiatif

Les methodes reposant sur les probabilités d'achappement présentent avantage detre
moms complexes a mettre en reuvre, et d’étre plus rapides, car le systéme d’equations
eat découplé.  Llidentification de la probabilité £, avec le tanx net radiatifl p pose,
cependant, plusieurs problemes @ 1) g peut étre négatif, alors que P, est toujours
positive ; 2) Fl. est une approximation globale, car elle est indépendante de la valeur du
champ de radiation quelque soit la position dans le milieu, Elle est cependant utihises
ocommme une variable locale, Lutilisation de telles méthodes induit nécessairement des
incertitudes dans la résolution du transfert radiatif, et par conséquent dans le caleul
des spectres. 1l devient alors urgent de quantifier ces meertitucdes dans les spectres

théoriques en X & Mére " XMWM-Newdor et de Chandra.
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Une étude comparative des solutions duo transfert radiatif obtenues avec les
méthodes des probabilités d'échappement et AL a ainsi 6té initide en utilisant le code
Titan. Pour oe faire, différentes expressions de P ont été introduites dans Titan, Ceei
permet de disposer des meme hyvpothieses de départ sur la base de données atomiques,
aingl que sur le traitement des processus physigues.

Ce travail est présentd soue la forme de deax articles publiés dans Asfronemy &
Asirophysics. Le premier article (ef. Dumont et al. 2003) traite de milieux optiquernent

épais 4 la diffusion Compton avee des densités de ecolonne d'environ 107 em’ -, qui
sont typiques des régions émettant le Big Blue Bump dans les NAG, oo de la couche
chaude irradiée d'un disque d'acerétion. Le second (of, Collin et al, 2004 ), auquel j'ai
conbribug de maniére marginale, discute de milieux photo-1onisés plus minces avee des
densités de colonne d'enviren 10%* om ™, qui sont typigues des réglons émettant en
¥ dans les galaxies de Sevfert 2 (cf. le Chapitre 9), ainsi que de I'absorbeur chand

observe dans les galaxies de Seviert 1.

8.5.1 Implications sur les milieux photo-ionisés vus en X

L'étude comparative entre les méthodes des probabilités d'échappement et ALL a mis
en evidence que les methodes de résolution du transfert ont une plus grande incidence
sur le caleul des spectres en X gqu'en UV, En effet, dans la bande UV, le formalizme
dee probabilités d’échappement donne des reéesultats satisfaizants. Dans le domaine
des rayons X, 'utilisation des probabilités d'échappement mnduit une surestimation
syetematigque des Hux des raies de résonance des iong heliumoides et Lyvinan @ des one
hvdrogénoides, allant de ~ 30% pour des milisux minees ayant une densité de colonne
de 10*° em™#, présents dans les galaxies de Seyfert | et 2, & plus d’un ordre de grandeur
pour dee milieux épais avant une dengité de colonne supérieure & 10°7 em ™=, Les causes
physiques expliquant ces variations dane la bande X different significativement suivant
que le milieu modelisé =01t mince ou épais, mais sont toutes directernent relices 4 des
effets du transfert radiatif.

Cette étude montre, par consequent, qu'il est essentiel d'utiliser des methodes
le= plus exactes poesibles, telles que les méthodes ALL pour étre & meme dinterpréter
correctement les spectres de haute résolution obtenus avee XMM-Newlion ot Chandra

dans le domaine des rayons X (ef. le Chapitre 9).
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9 Recherche de diagnostics spectroscopiques

Les instruments de haute résolution " XWM-Newlon et de Chardra ont permis, pour la
premiére foig, de résoudre totalement ou partiellement de nombreuses raies, des continus
de recombinalson radiative, et des seuils d'ionisation, attestant de la complexite des
spectres des NAG en X (ef. la Ogure 9.1). Ces différentes obeervables sont utilisdes
pour investiguer les proprietés physigques, géomeétrigques et dynamiques de la matiére
(ef. les tableaux 2 et 3 dans Sako ef al 2002 récapitulant les différentes méthodes
spectroscopiques utilisées pour sonder la matiére dans les NAG).

MNous nous interessons el, en particulier, aux triplets de rales des ions heliuvmoides
vie en emission, qul sont observables avee XMWM-Newlon et Chandra pour plusieurs

éléments allant du Cv [~ 0.3 keV) an Fexxy {~ 6.7 keV).

9.1 Diagnostics spectroscopiques

9.1.1 Des plasmas collisionnels aux plasmas photo-ionisés

Lee om= heliumoides sont des atomes ne possédant que deux électroms sur leurs
couches électroniques. Ces ons émettent notamment un triplet de raies pour le
Miveal 2 dans le domaine des rayons X. Ce triplet est compose d'une raie de
resemance w [ 157 15 — 25 95), d'une raie interdite = {17 15 — 25 95), et de deux raies
d'intercombinaison x et y (1% '8 — 2p P 4) (el la figure 9.2). Gabriel & Jordan

(1968, 1972, 1973) ont défini deux quantités i et 7 & partir de ces raies :

P g-o Xyt (9.1

Tty w

i

Ces rapports i et 7 =2 sont réveles respectivernent =ensibles 4 la densité et a la
température des électrone dans les plasmas collisionnels (par exemple. le= plasmas
COTONALY ).

Contrairement aux plasmas coronanx, les processus dionisation dominants dans
le= WAG ne sont pas nécessairement ligs i des processus collisionnels, mais peuvent étre
domings par des processus de photo-ionisation, ou étre le résultat d'une combinaison
de ces deux processus (des milieux hybrides). Plusieurs travaux théoriques ont ainsi
ete consactés a l'étude des propriétes spectrales de ces triplets de raies dans les milieux
photo-ionisés et hybrides, afin de trouver des diagnestics spectroscopiques (ef. Kallman
& Bautista 2000, Porquet & Duban 2000, Sako ef ol 2000, Kinkhabwala ef al, 2002
par exemple). Un des principaux résultats de ces travaux est la mise en évidence duo

role prépondeérant joue par la photo-excitation dans la production des raies du triplet,
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Figure 9.1: Bpectre en X mous de la galaxie NGO 1068 cbtenu avec les spectromeétres
: {en haud) 3180 { Solid-siale Imaging Spectromeier) sur ASCA ; (an milicw) RGS 1
([ Reflection (rating Spectrometer) sur XMM-Newion ; (en bas) HETGS ( High Energy
Vransmassion Oraling Speclromeler)] sur Chandra, d'apres Sako ef al, 2002,
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Figure 9.2: [DMagramme de Grotrian montrant la structure électronigque des niveaus

it = | et v — 2 émettant le triplet de raes des wons héliumoides,

notamment pour la raie de résonance w (ef. Sako et all 2000), Une corrélation entre

les Hux de raies et la vitesse de dispersion dans les milieux photo-ionisés a également

été mise en évidence (ef. Kinkhabwala ef al. 2002).



0.2 Reésultats

Lee précédents travaux n'ont utilisd qu'un transfert radiatif sommaire (ef. Porgquet A
Duban 2000, Kinkhabwala ef el 2002), qui n'est valable que pour des milieux tres
minces. Les effets éventuels du transfert sur les Hux de raies n'ont done pas été pris en
compte, Or, aw Chapitre B, nous avons souligne que cecl résulte dans une surestimation
des Hux de rales de résonance, notamment les raies w des wons heélivmoides,  Ceed
oconduit, par conséquent, 4 de mauvaises valeurs du rapport & (ol la Bgure 6 dans
Collin ef al, 2006,

MNous avons amsl décids de réaliser une etucde systematique des proprictés
spectrales des raies w, z, © et v pour les divers milienx photo-lonisés caractéristiques
des galaxies de Sevfert 2. Nous nous sormmes, en parbticulier, intéresses a l'influenoce
de la densite de colonne totale C5F sur les Hux de ces rales. Pour ce faire, nous avons
construit une grille de modeles aves Titan. Les résultats de cette étude sont présentes
aous la forme de deux articles publiés dans le journal Astronemy & Asbrophysics (cf.

Coupé ef al. et Godet ef al. 2004).

9.2.1 Résume

Notre etude sur les proprictes spectrales des triplets de rales des 1ons hélivmoides a

fait ressortir plusieurs points mportants

# o= regions, o se lorment les triplets de rales, sont forterment mhomogenes en
temperature, et dependent de la valear de 0, 11 est impossible de défimir une
temperature électronigque unigque pour le miliew, excepte pour les milieux tries
minces (71 < 10" em ). Les rapports ¢ ne peuvent done pas Stre utilisés

pour determiner la ternpérature électronique des milienx observes.

# [es rapports &7 ne peuvent pas étre utilisés pour diseriminer le processus
d"lonisation dominant [photo-lonisation on jonisation collisionnelle] dans les

milienx cheervés, comme 1l a été proposs par Porquet & Duhan (20007,

e Mous soulignons le role essentiel que joue la photo-excitation associée a la
photo-ionisation dans la production des raies de résonance dans les milieux

photo-ionises quelque soit la densité de colonne totale du miliew.

# [amise en évidence d'un diagramme quasi-universel, permettant de déterminer
le paramétre d'ionisabion du miliew, & partic de la mesure des températures

electroniques des continus de recombinaison radiative, ¥,
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* [a mise en évidence d'une forte corrélation entre le rapport & et &0 montre
que la valeur de &0 peut étre détermings directement connaissant 7 et la

valeur de £,

# [aprise en compte d'une vitesse de micro-turbulence V) dane les milieux photo-
ionises induit une diminution des valeurs de 7. En eflet, lorsque la raie de
resonance W est optiquement épaisse, son Hux augmente avee V. Pour les
milieux trés minees on la raie w est optiguement minee, la vitesse de micro-

turbulenece n'a ancun effet sur les valeurs de €5,

Par consequent, des valeurs de &0 plus grandes peuvent étre déduites & partir

d'une valeur donnée de & et de £, pour des valeurs non nulles de Ve

Ce travail a permis de mettre en évidence un jen d'outils spectroscopinues per-
mettant de déduire 70 et £, A partir de la mesure du rapport (7 et de la température
electronique ¥, Jusque la, les précedents travaux permettaient d'utiliser les rapports
de raies uniquernent pour contraindre les densités de colonne des jons et la densité

électronique (ef. Kinkhabwala ef al. 2002).
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10 Synthese

10.1 Principales conclusions

L'etude du triplet de raies du niveau « 2 des ions hélinmoides (ie les raies de
resonance @, dinteroombinaizon et g, et interdite z) entre 300 eV et 6.7 kel avec
le code de photo-ionisation Titan a permizs de sonder les parties les plus internes des
novaux actifs de galaxies, emettant dans le domaine des rayons X,

Le parametre d'ionisation et, pour la premiére foizs, la densité de colonne totale
du miliew peuvent etre estimeés, connaissant la température associée au continw de
recombinaison radiative, et du rapport de flux de raies ¢ — ===, La photo-exeitation
g'est egalement réveélée essentielle dans le caloul des Hux des raies de résonance.

Titan caleule de maniere eracie le transfert radiatif, en prenant pleinement en
compte U'interaction entre la matiére et le ravonnement. A Uinverse, la majorité des
codes, tels que XS TAR, les codes de Ballantyne et de Navalkshin, utilise un formalisme
approximatif, qui nduit une surestimation svetématigue des Hlux de raies de réscnance
dans le domaine des rayons X, En effet, les flux des raies de résonance peuvent étre
surestimeés par plus d'un ordre de grandeur pour des milieus avee une densité de colonne
totale €0 = 10" em %, Ces surestimations affectent fortement les rapports de raies,
notamment le rapport &, et mmduisent, par conséquent, une mauvaise mterprétation
des spectres en X des novaux actifs de galaxies.

Par aillzurs, la prise en compte des eflets du transfert racdiatif sur la matiére
dans Litan a montré gue les milieux photo-ionisés sont en géneéral inhomogenes en
temperature, excepte pour les milieux trés minces avee une densite de colonne totale
O = L0 em =, Dece fait, les rapports 7 ne peavent pas étre utilisés pour déterminer
la température electronique du mibiew. De plus, les rapports & ne peuvent pas etre
utilisés pour diseriminer le processus dionization dominant dans le mibew, comme il a

été précédemment proposé par Porquet & Duban (20007,

10.2 Perspectives

Les modéles presentés aux Chapitres B et 9 sont caleulés 4 densité constante,  Les
resultats obtenus pour ces modeles devront etre confrontés a ceux obtenus pour des
modeles caleulés A pression gazeuse et fou radiative constante.

L'étude actuelle repose sur les taies des ions heéliumoides pour le nivean n — 2,
Une étude similaire pour les rales de résonance des ions hélivmoides et hvdrogénoides

pour les niveaux i = 3 devra étre réalisée.
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Les résultats des simulations doivent etre confrontés aux observations. Linterpreé-
tation du spectre X de la galaxie de Sevlert 2 NGO 1068, cheerveé par X WMW-Newidon, an

maven des résultats obtenus avee I'itan fera prochainement Mobjet d'une publication

(Godet, Dumont & Collin).

Enfin, I'utilisation de Titan pourrait étre étendoue A interprétation des spectres
X du Warm Absarber dans leg novanx actifs de galaxies, ainsi que des binaires X vues &
haute nclinaison (les dippers), car leurs spectres montrent de nombreuses raies dions

hvdrogénoides et héliumoides,
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