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RŽsumŽ

LÕastronomie de haute Žnergie se concentre sur lÕŽtude des phŽnom•nes les plus violents de
lÕunivers ˆ partir dÕobservations dans une gamme dÕŽnergie allant des rayons X aux rayons gammas
de tr•s hautes Žnergies (1 keV - 100 TeV). Ces phŽnom•nes incluent par exemple les explosions
de supernovae et leurs vestiges, les pulsars et les nŽbuleuses de vent de pulsar ou encore la for-
mation de jets ultrarelativistes au niveau des noyaux actifs de galaxie. Leur comprŽhension fait
appel ˆ des processus de physique des particules bien connus qui seront dŽcrits dans cette th•se.
Par lÕintermŽdiaire de photons de haute Žnergie, lÕŽtude de ces phŽnom•nes de haute Žnergie ouvre
donc une fen•tre originale pour la recherche de physique au delˆ du mod•le standard. Les concepts
relatifs ˆ lÕŽmission et la propagation de photons de haute Žnergie sont introduits dans cette th•se
et appliquŽs ˆ lÕŽtude de lÕŽmission de sources extragalactiques ainsi que du fond de lumi•re ex-
tragalactique, a! ectant la propagation des photons de haute Žnergie dans lÕunivers. Dans le cadre
de cette th•se, ces sources extragalactiques de photons de haute Žnergie sont observŽes aÞn de
rechercher de nouveaux bosons lŽgers, tels que ceux appartenant ˆ la famille des particules de type
axion (PTA). Les bases thŽoriques dŽcrivant cette famille de particules sont prŽsentŽes, ainsi que
la phŽnomŽnologie associŽe. Notamment, en raison de leur couplage ˆ deux photons, ces parti-
cules ont la propriŽtŽ dÕosciller avec des photons en prŽsence de champ magnŽtique externe. Une
nouvelle signature de la prŽsence de telles oscillations dans des champs magnŽtiques turbulents,
sous la forme dÕirrŽgularitŽs stochastiques dans le spectre en Žnergie, est ŽtudiŽe et discutŽe. Cette
signature est appliquŽe ˆ la recherche de PTA avec le rŽseau de tŽlescopes HESS, permettant dÕob-
tenir pour la premi•re fois des contraintes sur ces mod•les ˆ partir dÕobservations en astronomie
gamma. La recherche de la m•me signature dans des observations en rayons X permet dÕamŽliorer
les contraintes actuelles pour les PTA de tr•s basse masse et lÕextension de ces contraintes ˆ des
mod•les de modiÞcation de la gravitŽ comme explication de la nature de lÕŽnergie noire est Žgale-
ment ŽvoquŽe. EnÞn, la recherche de PTA avec lÕinstrument dÕastronomie gamma du futur, CTA,
est discutŽe ; en particulier, une nouvelle observable est proposŽe qui tire partie du grand nombre
de sources attendu avec cet instrument.

Abstract
High-Energy astronomy studies the most violent phenomena in the universe with observations

in a large spectrum of energies ranging from X rays to very high energy gamma rays (1 keV - 100
TeV). Such phenomena could be for instance supernovae explosions and their remnants, pulsars
and pulsar wind nebulae or ultra relativistic jets formation by active galactic nuclei. Understan-
ding these phenomena requires to use well-known particle physics processes. By means of high
energy photons, studying such phenomena enables one to search for physics beyond the standard
model. Concepts regarding the emission and propagation of high-energy photons are introduced
and applied to study their emission by extragalactic sources and to constrain the extragalactic
background light which a ! ects their propagation. In this thesis, these high-energy extragalactic
emitters are observed in order to search for new light bosons such as axion-like particles (ALPs).
The theoretical framework of this family of hypothetical particles is reviewed as well as the asso-
ciated phenomenology. In particular, because of their coupling to two photons, ALPs oscillate with
photons in an external magnetic Þeld. A new signature of such oscillations in turbulent magnetic
Þelds, under the form of stochastic irregularities in the source energy spectrum, is introduced and
discussed. A search for ALPs with the HESS telescopes with this new signature is presented, re-
sulting in the Þrst constraints on ALPs parameters coming from high-energy astronomy. Current
constraints on ALPs at very low masses are improved by searching for the same signature in X-ray
observations. An extension of these constraints to scalar Þeld models for modiÞed gravity in the
framework of dark energy is then discussed. The potential of the search for ALPs with CTA, the
prospected gamma-ray astronomy instrument, is eventually studied ; in particular, a new obser-
vable is proposed that relies on the high number of sources that are expected to be discovered with
this instrument.
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Introduction

Le mod•le standard de la physique des particules est une thŽorie quantique des
champs qui permet de dŽcrire avec une prŽcision remarquable les phŽnom•nes de
haute Žnergie reproduits avec des accŽlŽrateurs de particules comme le Tevatron ou
le LHC jusquÕˆ des Žchelles du TeV. Cependant, cette thŽorie reste une thŽorie ef-
fective, qui pourrait sÕexpliquer comme Žtant la limite ˆ basse Žnergie dÕune thŽorie
naturelle uniÞŽe ˆ de plus grandes Žnergies. La recherche de nouvelle physique au
delˆ du mod•le standard, qui sÕinscrit dans le but de trouver des manifestations
de cette thŽorie uniÞŽe aux Žnergies actuellement accessibles, nÕa pour lÕinstant pas
donnŽ de rŽsultats positifs sur collisionneur. Pourtant, des indications astrophysiques
et cosmologiques soutiennent le besoin de thŽories complŽmentaires au mod•le stan-
dard. Il sÕagit de la mati•re noire, qui serait responsable de 70% de la masse des
galaxies ou encore de lÕŽnergie noire, qui serait elle responsable de lÕaccŽlŽration
actuelle de lÕexpansion de lÕunivers. Dans ces deux cas, le mod•le standard est inca-
pable dÕexpliquer la nature de ces composantes. LÕintroduction de nouveaux champs
scalaire permet de rŽsoudre ces probl•mes. Ils sont associŽs ˆ de nouveaux bosons
dont la masse est gŽnŽralement infŽrieure ˆ lÕeV. LÕobjectif de cette th•se est de re-
chercher de nouveaux bosons lŽgers (dont la masse est infŽrieure ˆ lÕeV) en utilisant
des observations astronomiques de haute Žnergie.

Si les accŽlŽrateurs de particules permettent dÕatteindre des Žnergies de lÕordre
du TeV, dans lÕunivers des particules chargŽes sont constamment accŽlŽrŽes ˆ des
Žnergies des millions de fois plus grandes. Ces particules sont observŽes sur Terre
sous le nom de rayon cosmique et peuvent alors atteindre des Žnergies de1020 eV. Ces
accŽlŽrateurs cosmiques peuvent •tre aussi bien des restes de supernovae, des vents
de pulsar ou encore des noyaux actifs de galaxie. Ils mettent en oeuvre des processus
physiques fondamentaux par lÕintermŽdiaire desquels ces objets rayonnent ˆ haute
Žnergie aussi bien des particules chargŽes que des photons ou encore des neutrinos.
Observer les phŽnom•nes de haute Žnergie de lÕunivers permet dÕŽtudier ces processus
physiques fondamentaux aÞn de rechercher des e! ets de nouvelle physique, sÕŽcartant
du mod•le standard. Ces tests sont usuellement de di! Žrente nature. Il peut sÕagir
par exemple de rechercher des fermions massifs interagissant faiblement avec la
mati•re baryonique, comme candidats potentiels pour la mati•re noire, de tester
la validitŽ de lÕinvariance de Lorentz, ou encore de rechercher de nouveaux bosons
lŽgers comme dans cette th•se.

Les techniques dÕobservation de lÕunivers de haute Žnergie se sont considŽrable-
ment dŽveloppŽes et amŽliorŽes depuis la dŽcouverte des rayons cosmiques en 1912
par Victor Hess et notamment lors de la deuxi•me moitiŽ du XXme si•cle. Aux plus
hautes Žnergies, les rayons cosmiques entrant dans lÕatmosph•re engendrent des cas-
cades de particules chargŽes, qui ensuite rayonnent par e! et Tcherenkov. Il est ainsi
possible de remonter ˆ lÕidentiÞcation et ˆ la reconstruction de la particule incidente.
Cette technique est utilisŽe par les expŽriencesAuger et Telescope Array pour les
rayons cosmiques de ultra haute Žnergie (E ! 1020 eV) en utilisant des cuves ˆ eau
pour la dŽtection des gerbes atmosphŽriques par e! et Tcherenkov, mais aussi par les
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expŽriencesH.E.S.S. , MAGICet VERITASpour la dŽtection de photons de tr•s haute
Žnergie, pour lesquelles le rayonnement Tcherenkov dans lÕatmosph•re est observŽ.
Dans cette th•se, les donnŽes de lÕexpŽrienceH.E.S.S. sont analysŽes. On sÕintŽ-
ressera et on Žtudiera en particulier lÕŽmission ŽlectromagnŽtique des noyaux actifs
de galaxie. Les noyaux actifs de galaxie sont constituŽs de trous noirs supermassifs
au centre de grandes galaxies autour desquels un disque dÕaccrŽtion de mati•re ap-
porte de lÕŽnergie au trou noir. Dans certains cas, des jets relativistes se forment par
des mŽcanismes encore incertains qui expulsent la mati•re accrŽtŽe. Actuellement
une quarantaine de ces objets est dŽtectŽe au TeV par les expŽriences Tcherenkov
actuelles. Des observations de haute Žnergie de ces objets permettent de rechercher
des e! ets de nouvelle physique, comme il sera montrŽ dans cette th•se ˆ travers
lÕexemple de la recherche de nouveaux bosons lŽgers.

Les mod•les de nouveaux bosons lŽgers les plus courants sont ceux appartenant
ˆ la famille des particules de type axion. Les bases thŽoriques et phŽnomŽnologiques
de cette famille de particules sont prŽsentŽes dans la suite. Notamment, ces parti-
cules ont la propriŽtŽ dÕosciller avec des photons dans un champ magnŽtique externe.
Cet e! et, associŽ avec les champs magnŽtiques astrophysiques prŽsents sur la ligne
de visŽe vers les sources observŽes, peut a! ecter la propagation de photons et donc
modiÞer les observations des sources a! ectŽes. En particulier, les particules de type
axion pourraient •tre responsables de la modiÞcation de lÕopacitŽ de lÕunivers aux
photons de tr•s haute Žnergie. En e! et, comme il est montrŽ par la suite, les photons
de tr•s haute Žnergie sont absorbŽs dans le milieu intergalactique par crŽation de
paires sur des photons de fond di! us. Lors dÕoscillations avec des particules de type
axion, cette absorption est modiÞŽe, et peut rendre lÕunivers plus transparent que
prŽvu, ce qui peut avoir des consŽquences observables. Dans cette th•se, une nou-
velle observable originale de particules de type axion est proposŽe qui consiste en
la prŽsence dÕirrŽgularitŽs dans les spectres des sources a! ectŽes par des oscillations
avec des particules de type axion en raison de la turbulence des champs magnŽtiques
traversŽs. Cette signature est recherchŽe dans di! Žrentes observations ˆ haute Žner-
gie de noyaux actifs de galaxie. Des contraintes sur les mod•les de particules de
type axion sont ainsi obtenues qui amŽliorent dans certaines gammes de masse les
contraintes actuelles.

Le futur de lÕastronomie au TeV passera par le rŽseau de tŽlescopes Tcherenkov
CTA, qui devrait avoir une sensibilitŽ une dizaine de fois plus ŽlevŽe que les instru-
ments actuels. Avec cet observatoire, environ 500 noyaux actifs de galaxie pourraient
•tre dŽtectŽs. Ce grand nombre de sources, ainsi que le grand nombre de photons
dŽtectŽs sur les sources les plus puissantes, permettront dÕamŽliorer les contraintes
obtenues gr‰ce ˆ les instruments dÕobservation actuels.
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Recherche de Particules de Type
Axion
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Les particules de type axion (PTA) sont au coeur de la recherche de nouveaux
bosons lŽgers, couramment appelŽs avec leur acronyme anglais WISP (Weakly Inter-
acting Slim Particles). Ces particules hypothŽtiques sont le pendant ˆ basse masse
(infŽrieure ˆ lÕeV) des WIMP (Weakly Interacting Massive Particles), ces particules
plus massives avancŽes comme explication prŽfŽrŽe ˆ la composition de la mati•re
noire de lÕUnivers. La recherche de PTA est donc une des pierres angulaires de la
recherche de physique au delˆ du mod•le standard. Dans un premier temps, les mo-
tivations thŽoriques principales pour lÕexistence de telles particules seront exposŽes,
puis les contraintes obtenues jusquÕˆ prŽsent sur ces mod•les seront prŽsentŽes. En-
Þn, certains indices de lÕexistence de PTA seront dŽveloppŽs, notamment ˆ travers
les donnŽes dÕastronomie gamma de tr•s haute Žnergie, motivant ainsi une Žtude
plus approfondie avec H.E.S.S.

1.1 Motivations thŽoriques pour la recherche de PTA

1.1.1 Les axions et le probl•me CP fort

De part ses prŽdictions extr•mement prŽcises, le succ•s du mod•le standard de la
physique des particules nÕest plus ˆ faire, notamment depuis la rŽcente dŽcouverte
du boson de Higgs [1, 2] dont la premi•re mesure des param•tres semble •tre en
bon accord avec la thŽorie [3, 4]. NŽanmoins, le mod•le standard ne permet pas
dÕexpliquer lÕensemble du contenu de lÕUnivers, la mati•re noire et lÕŽnergie noire
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nÕy trouvant pas dÕexplication. De plus, le mod•le standard reste une thŽorie e! ective
dont les param•tres doivent •tre mesurŽs expŽrimentalement. Il existe par exemple
un param•tre ! dans le secteur fort, dŽcrit par la thŽorie de la chromodynamique
quantique (CDQ), associŽ ˆ la violation de la symŽtrie CP (Charge+ParitŽ) [5] par
le terme :

L ! = !
" s

8#
Gµ" a ÷Ga

µ" , (1.1)

o• G est le tenseur de force du champ de couleur,÷G son dual et " s la constante
de couplage forte. La dŽsintŽgration des kaons a permis pour la premi•re fois de
mettre en Žvidence une violation de la symŽtrie CP dans les interactions faibles [6],
! pourrait donc ˆ priori prendre nÕimporte quelle valeur entre" # et #. NŽanmoins,
la non-observation dÕun moment dipolaire Žlectrique associŽ au neutron permet de
contraindre ce param•tre ˆ |! | < 10! 10 [7], ce qui constitue un ajustement extr•me-
ment Þn de ce param•tre. Ce probl•me a ŽtŽ nommŽ "probl•me CP fort". Aucune
violation de la symŽtrie CP dans les interactions fortes nÕa ainsi ŽtŽ observŽe expŽ-
rimentalement ˆ ce jour.

En 1977, Peccei et Quinn ont proposŽ une solution au probl•me en considŽrant
quÕau moins un des six quarks obtient sa masse par un couplage de type Yukawa
avec un champ scalaire ayant une valeur attendue dans le vide non nulle [8]. Ils
ont montrŽ que la brisure spontanŽe de la symŽtrie U(1) associŽe, en raison des
couplages anormaux avec le gluon, am•ne dynamiquement la phase de violation de
CP ˆ zŽro [8, 9]. Comme suggŽrŽ indŽpendamment par Weinberg et Wilczek, les
excitations quantiques de ce champ sont potentiellement observables sous la forme
dÕune nouvelle particule correspondant ˆ un pseudo boson de Nambu-Goldstone :
lÕaxion [10, 11]. La masse de cette particule, obtenue en raison des couplages anor-
maux brisant la symŽtrie U(1), peut •tre reliŽe au premier ordre ˆ la masse du pion
neutre m# : mA f A # m#f # o• f A est lÕŽchelle dÕŽnergie de brisure de la symŽtrie
U(1) de Peccei-Quinn,mA la masse de lÕaxion etf # = 92 MeV [10].

A lÕorigine il Žtait proposŽ que la symŽtrie de Peccei-Quinn soit placŽe ˆ la m•me
Žchelle dÕŽnergie que la symŽtrie Žlectrofaible, soit autour de 246 GeV. Cependant,
cette possibilitŽ a ŽtŽ rapidement ŽcartŽe par di! Žrentes Žtudes indŽpendantes [12,
13] comprenant entre autres lÕŽtude de la dŽsintŽgration dÕassemblages de quarks
lourds en photons, par exemple sous la formeV $ $ + a o• V est un mŽson vecteur
lourd (J/ %ou ! ) [14] ou encore lÕŽtude du temps de vie du Soleil, qui se refroidirait
trop rapidement par Žmission dÕaxions [15]. LÕŽchellef A est donc bien supŽrieure ˆ
lÕŽchelle Žlectrofaible, ce qui a pour consŽquence un axion tr•s lŽger et interagissant
tr•s faiblement.

1.1.2 Les axions et le probl•me de la mati•re noire

Une des grandes questions de la physique fondamentale moderne est la nature
de la mati•re noire. Depuis 1932/1933 et les observations des mouvements dÕastres
dans des galaxies et amas de galaxies par Oort et Zwicky [16, 17], il appara”t quÕen-
viron seulement 20% de la masse des galaxies et amas est visible, formant la mati•re



1.1. Motivations thŽoriques pour la recherche de PTA 3

baryonique. 80% du contenu en masse est donc dÕorigine inconnue. Les param•tres
du mod•le cosmologique sont aujourdÕhui mesurŽs prŽcisŽment gr‰ce ˆ lÕŽtude entre
autre du fond di! us cosmologique, des supernovae de type Ia ou encore des ßuctua-
tions de densitŽ des grandes structures. Les derniers rŽsultats du satellite Planck [18]
contraignent le contenu ŽnergŽtique de lÕunivers en observant le fond di! us cosmo-
logique aux valeurs suivantes : 4.9% de mati•re baryonique, 26.8% de mati•re noire
et 84.5% dÕŽnergie noire, responsable de lÕaccŽlŽration actuelle de lÕexpansion de
lÕunivers (dont la nature nÕest Žgalement pas connue). Le taux dÕexpansion actuel
de lÕunivers est quant ˆ lui estimŽ par Planck ˆ 67 kms! 1 Mpc! 1. AujourdÕhui, les
WIMP sont une hypoth•se attractive pour lÕexplication de la nature de la mati•re
noire [19]. Ces particules massives et interagissant faiblement sont naturellement
prŽdites dans certains mod•les au delˆ du mod•le standard, dont par exemple la
super-symŽtrie (voir par exemple [20, 21]). Elles auraient ŽtŽ produites thermique-
ment par collision de particules dans lÕunivers primordial avant que lÕunivers ne se
soit trop refroidi pour pouvoir continuer ˆ en produire. De plus, la section e" cace
dÕannihilation des WIMP doit co•ncider approximativement avec celle de lÕinterac-
tion faible pour expliquer la densitŽ actuelle de mati•re noire. Cette co•ncidence
a contribuŽ ˆ faire des WIMP une hypoth•se tr•s ŽtudiŽe pour la constitution de
la mati•re noire [22]. NŽanmoins, aucune dŽtection sŽrieuse de ces particules nÕest
dŽmontrŽe ˆ lÕheure actuelle, alors que les recherches directes [23, 24, 25] et indi-
rectes [26, 27] de WIMP sondent des Žchelles dÕinteractions toujours plus faibles,
aujourdÕhui proches de celles reproduisant ˆ la densitŽ relique de ces particules.
LÕhypoth•se WIMP pourrait donc se voir •tre conÞrmer ou inÞrmer dans les annŽes
ˆ venir.

Les axions sont une alternative possible pour constituer la mati•re noire. Un
mŽlange entre axions et WIMP pour la mati•re noire est m•me une hypoth•se ˆ
la fois possible et attractive [28, 29]. Comme les WIMP, les axions sont produits
thermiquement dans lÕunivers primordial. En revanche, leur masse est beaucoup
plus faible et les axions primordiaux produits par ce mŽcanisme sont donc ultra-
relativistes, contribuant ˆ la mati•re noire dite chaude. La proportion de mati•re
noire qui est relativiste doit rester faible aÞn de ne pas perturber la formation des
structures de lÕunivers, la majeure partie de la mati•re noire devant •tre froide, cÕest
ˆ dire non-relativiste. AÞn de ne pas produire trop de mati•re noire chaude, la masse
de lÕaxion doit •tre infŽrieure ˆ 0.9 eV [30, 31].

La production non-thermique dÕaxions dans lÕunivers primordial pourrait contri-
buer en revanche ˆ la mati•re noire froide [32]. Lorsque la tempŽrature de lÕunivers
dŽcro”t pour atteindre lÕŽchelle de brisure spontanŽe de la symŽtrie de Peccei-Quinn
f A , le champ de lÕaxion choisit une valeur non-nulle, rŽsolvant ainsi dynamiquement
le probl•me CP fort. Lorsque le taux dÕexpansion de lÕunivers est infŽrieur ˆ la masse
de lÕaxion, obtenue lors de la transition de phase QCD par les couplages anormaux
aux gluons, le champ oscille autour de sa position initiale avec une amplitude qui dŽ-
cro”t au fur et ˆ mesure de la dilution lors de lÕexpansion de lÕunivers. Ces oscillations
correspondent ˆ une population dÕaxions non-relativistes dont la densitŽ dŽpend de
lÕangle! 0 initial choisi lors de la brisure de la symŽtrie de Peccei-Quinn [32, 33].
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Deux scŽnarios sont alors envisageables. Premi•rement, lÕinßation a lieu apr•s la
brisure de la symŽtrie de Peccei-Quinn. Dans ce cas, la valeur de! 0 est unique dans
toutes les parties de lÕunivers, m•me non causalement reliŽes. La densitŽ dÕaxions
" a est alors reliŽe ˆ lÕangle de rŽalignement choisi [34, 35] :

" a ! ! 2
0

!
12µeV

mA

" 1.184

. (1.2)

Ce mŽcanisme de production dÕaxions est donc plus e" cace ˆ faible masse, contrai-
rement au cas thermique pour les axions. Pour des valeurs de! 0 autour de lÕunitŽ,
il faut mA > 10µeV pour que la densitŽ relique dÕaxions ne soit pas plus grande
que celle de la mati•re noire [36]. Des valeurs de! 0 proches de zŽro autoriseraient
des valeurs plus faibles pour la masse de lÕaxion, au prix dÕun nouveau probl•me de
rŽglage Þn, qui pourrait •tre rŽsolu gr‰ce au principe anthropique [36, 37, 38].

Dans le deuxi•me cas, lÕinßation a lieu avant la brisure de la symŽtrie de Peccei-
Quinn, ou bien cette symŽtrie est restaurŽe apr•s lÕinßation lors du rŽchau! ement.
LÕangle! 0 est alors choisi alŽatoirement di! Žrent dans des rŽgions de lÕunivers non
causalement reliŽes. La densitŽ dÕaxions est estimŽe en moyennant le rŽsultat prŽcŽ-
dent sur lÕensemble des! 0 %[" #, #[ :

" a !
!

40µeV
mA

" 1.184

. (1.3)

Les axions dont la masse est comprise entre10! 5 et 10! 3 eV sont donc une explica-
tion possible ˆ la mati•re noire froide [33].

1.1.3 Couplage entre axions et photons

De fa•on gŽnŽrique, les axions ont un vertex avec deux photons sÕŽcrivant sous
la forme [39] :

L $a =
1
4

g$aFµ" ÷F µ" &a = " g$a
"
E á

"
B &a , (1.4)

o• F est le tenseur ŽlectromagnŽtique,÷F son dual, &a est le champ de lÕaxion

et
"
E et

"
B sont respectivement le champ Žlectrique et le champ magnŽtique. La

constante de couplageg$a est reliŽe ˆ lÕŽchelle dÕŽnergief A , g$a = ( " / 2#f A )C$

o• C$ est un param•tre dont la valeur est ˆ ajuster selon les types de couplage
de lÕaxion. Par exemple,C$ = 0 .75 dans le cas du mod•le DFSZ (Dine-Fischler-
Srednicki-Zhitnisky) [40, 41] o• lÕaxion est en plus couplŽ avec lÕŽlectron, ou encore
C$ = " 1.92 dans le mod•le KSVZ (Kim-Shifman-Vainshtein-Zakharov) [42, 43] o•
ce couplage additionnel nÕest pas prŽsent. CommemA f A = m#f # , la constante de
couplage de lÕaxion avec deux photons est reliŽe ˆ la masse de lÕaxion selon une loi
de proportionnalitŽ dŽpendant du type de mod•le considŽrŽ pour lÕaxion.

1.1.4 Des particules de type axion

Dans le cas des axions, la constante de couplage ˆ deux photons est propor-
tionnelle ˆ la masse de lÕaxion. De fa•on plus gŽnŽrale, certains mod•les prŽdisent
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lÕexistence de champs scalaires lŽgers dont la constante de couplage et la masse ne
sont pas reliŽes [44]. Dans ce cas, ces champs ne permettent nŽcessairement pas
de rŽsoudre le probl•me CP fort et sont motivŽs par dÕautres raisons thŽoriques.
Des particules (pseudo)scalaires pourraient par exemple •tre des pseudo bosons de
Nambu-Goldstone associŽs ˆ la brisure dÕune symŽtrie globale (une symŽtrie de fa-
mille par exemple) ˆ de hautes Žchelles dÕŽnergie [45, 46, 47], sans que ces particules
ne soient couplŽes aux gluons [48] comme cÕest le cas pour les axions. Ces nou-
velles particules sont appelŽes particules de type axion (PTA) par la suite, car la
phŽnomŽnologie du couplage ˆ deux photons est identique ˆ celle dŽcrite ˆ la sec-
tion 1.1.3. De plus, certains mod•les de thŽorie des cordes prŽdisent lÕexistence dÕun
spectre de PTA dont les masses sont distribuŽes rŽguli•rement en Žchelle logarith-
mique [49, 50, 51].

Ces PTA peuvent de la m•me fa•on que les axions constituer la mati•re noire
froide de lÕunivers. Le mŽcanisme de production non-thermique prŽsentŽ ˆ la sec-
tion 1.1.2o• la densitŽ de particules provient de la brisure de la symŽtrie de Peccei-
Quinn est Žgalement ˆ lÕoeuvre lorsque les PTA sont associŽes ˆ une symŽtrie brisŽe
ˆ haute Žnergie [52].

Des champs scalaires lŽgers sont Žgalement proposŽs en cosmologie pour expli-
quer la nature de lÕŽnergie noire [53]. Ces champs scalaires, dits de quintessence, sont
contraints par le fait quÕaucune nouvelle force de longue portŽe nÕa ŽtŽ observŽe jus-
quÕˆ prŽsent [54]. Des mŽcanismes dÕŽcrantage sont proposŽs pour que ces champs
ne puissent intervenir quÕaux plus grandes Žchelles spatiales et ainsi Žchapper aux
contraintes posŽes par les observations ˆ plus petite Žchelle. La phŽnomŽnologie
du coupage avec deux photons pour de tels champs peut •tre semblable ˆ celle des
PTA [ 55]. CÕest le cas par exemple du chamŽlŽon [56, 57] ou du galilŽon [58, 59] dont
la masse ou le couplage dŽpendent de lÕenvironnement. Notamment, les contraintes
obtenues dans la suite de cette Žtude sur les PTA seront Žtendues ˆ la recherche de
certains champs scalaires lŽgers pour la cosmologie au chapitre9.

1.1.5 Propagation dans un champ magnŽtique

Le couplage ˆ deux photons de lÕaxion entra”ne notamment des oscillations entre
photon et PTA dans un champ magnŽtique externe, le deuxi•me photon Žtant un
quanta virtuel du champ magnŽtique [60]. Dans ce cas, seule la composante du
champ magnŽtique dans le plan perpendiculaire ˆ la direction de propagation inter-
vient dans le couplage. En e! et, le moment angulaire du photon selon cette direction
est Jz = ± 1 alors que celui de la PTA estJz = 0 , et un champ magnŽtique longitu-
dinal, de par sa symŽtrie azimutale, ne permet pas de modiÞer cette valeur [60]. La
composante du champ magnŽtique transverse ˆ la propagation ('BT , voir Þgure 1.1)
est dŽÞnie par lÕangle! . Le syst•me permettant de dŽcrire les oscillations entre
photon et PTA est une fonction dÕonde ˆ trois composantes,

# =

#

$
A1

A2

a

%

& , (1.5)
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avec une composante pour la PTAa et une composante pour chacune des polarisa-
tions A1 et A2 du photon. LÕŽquation1.4permet dÕobtenir lÕŽquation du mouvement
dans la direction de propagationz suivante [60] :

(E 2 + ( 2
z + M )# = 0 , (1.6)

o• lÕŽnergie est notŽeE et M est une matrice non-diagonale dans la base des Žtats
de # . De cette fa•on, les Žtats propres deM qui sont les Žtats de la propagation
sont di! Žrents des Žtats dÕinteraction de# . Ainsi, PTA et photons sont mŽlangŽs
lors de la propagation de# .

!
k

A1

A2

!!

z 

Figure 1.1 ÐSchŽma reprŽsentant les notations pour le mŽlange photon/PTA o•'k
est la direction de propagation (voir le texte pour plus de dŽtails).

La PTA dont le terme dÕinteraction sÕŽcrit avec la formule1.4 est une particule
pseudoscalaire. Pour cette raison [60], la PTA ne se couple quÕavec la composante

de polarisation parall•le au champ magnŽtique externe transverse
"
B T , A1 cos& +

A2 sin&, o• lÕangle entre la composante transverse du champ magnŽtique externe
et la direction de lÕŽtat de polarisationA1 est notŽ &. Il est possible de linŽariser
lÕŽquation1.6 comme dans [60] en utilisant la factorisation valable dans le cas o•
le champ magnŽtique varie sur des Žchelles spatiales plus grandes que la longueur
dÕonde du photon :E 2 + ( 2

z = ( E + i ( z)(E " i ( z) = ( E + k)(E " i ( z). Dans la limite
ultra-relativiste ( E & ma, toujours vŽriÞŽe par la suite), cette expression se simpliÞe
avecE + k = 2E, ce qui donne lÕŽquation du mouvement linŽarisŽe suivante [60] :

(E " i ( z + M )# = 0 , (1.7)
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o• M = M / 2E est appelŽe matrice de mŽlange et sÕŽcrit sous la forme suivante [61] :

M =

#

$
$ 11 $ 12 $ B cos&
$ 21 $ 22 $ B sin&

$ B cos& $ B sin& $ a

%

& . (1.8)

Les termes$ ij aveci, j = 1 , 2 sont des termes en gŽnŽral non nuls. Les contributions
importantes ˆ ces termes ont ici deux origines principales. Une premi•re contribution
est uniquement diagonale et contribue ainsi ˆ crŽer une masse e! ective au photon.
En e! et, le milieu dans lequel sÕe! ectue la propagation inßue sur la propagation
des photons selon sa densitŽ dÕŽlectrons, crŽant au passage de lÕonde ŽlectromagnŽ-
tique des oscillations de densitŽ de plasma ˆ une frŽquence caractŽristique) pl [62].
LÕimportance de ce terme, notŽ$ pl , sera abordŽe au chapitre8 pour obtenir des
contraintes sur les PTA de basse masse. La deuxi•me contribution, non diagonale,
notŽe $ QED , est due aux e! ets prŽdits en Žlectrodynamique quantique de polari-
sation du vide en prŽsence dÕun champ magnŽtique externe [63]. Une consŽquence
de ces e! ets est que le mileu appara”t comme birŽfringent, cÕest ˆ dire que les po-
larisations parall•les et perpendiculaires au champ magnŽtique ont des indices de
rŽfraction di! Žrents, ce qui couple par consŽquentA1 et A2 [63, 64]. EnÞn, un e! et
classique mŽlangeant les polarisations du photon est la rotation Faraday, o• les ondes
polarisŽes circulairement ˆ gauche et ˆ droite se dŽplacent ˆ des vitesses di! Žrentes,
entra”nant une rotation de lÕaxe de polarisation dÕun photon polarisŽ linŽairement.
Bien quÕutile en radio pour sonder les champs magnŽtiques dans les milieux astro-
physiques comme il sera montrŽ au chapitre7, cet e! et est nŽgligeable aux hautes
Žnergies qui sont dÕintŽr•t ici [65, 66]. Les termes$ ij sÕŽcrivent ainsi [60, 67] :

$ 11 = ( $ pl + 7
2$ QED ) cos2 & + ( $ pl + 2$ QED ) sin2 &

$ 22 = ( $ pl + 7
2$ QED ) sin2 & + ( $ pl + 2$ QED ) cos2 &

$ 12 = $ 21 = 1
2$ QED sin&cos& ,

(1.9)

Les termes$ B et $ a dans la matrice de mŽlangeM correspondent respective-
ment au terme de mŽlange entre la PTA et la composante de la polarisation parall•le
au champ magnŽtique transverse, et au terme de masse de la PTA. LÕexpression des
di! Žrents termes de la matrice de mŽlange sÕexprime en fonction du champ ma-
gnŽtique transverseBT , de la massema, de la constante de couplageg$a et de la
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frŽquence plasma) pl (voir chapitre 8) [67, 68] :

$ pl =
) 2

pl

2E
= 1 .1 ' 10! 11

!
E

TeV

" ! 1 ' ne

10! 7 cm! 3

(
Mpc! 1

$ QED = "
"

45#

!
BT

Bcr

" 2

E = " 4.1 ' 10! 9
!

E
TeV

" !
BT

10! 9 G

" 2

Mpc! 1

$ B = " 1
2g$aBT = " 1.5 ' 10! 2

' g$a

10! 11 GeV! 1

( !
BT

10! 9 G

"
Mpc! 1

$ a =
m2

a

2E
= 7 .8 ' 10! 4

' ma

10! 10 eV

( 2
!

E
TeV

" ! 1

Mpc! 1 ,

(1.10)
o• on a notŽ ne la densitŽ dÕŽlectrons dans le milieu de propagation etBcr = m2

e/e #
4.4 ' 1013 G le champ critique en Žlectrodynamique quantique au delˆ duquel la
densitŽ dÕŽnergie est su" samment importante pour crŽer spontanŽment des paires
Žlectrons/positrons stables, qui entre dans la dŽÞnition de$ QED . La convention de
Lorentz-Heaviside est utilisŽe. LÕŽquation1.7 montre que les termes de la matrice de
mŽlange expriment les Žchelles spatiales de variation des champs. Ces champs variant
sur des distances cosmologiques pour les applications astrophysiques dŽveloppŽes
dans la suite, il est plus explicite dÕexprimer les termes de la matrice de mŽlange en
unitŽs de Mpc! 1.

LÕŽquation du movement linŽarisŽe1.7 peut •tre intŽgrŽe facilement dans les
Žtats propres de la matrice de mŽlangeM qui sont les Žtats de la propagation. La
diagonalisation de cette matrice est faite en annexe??. A partir dÕun Žtat initial # 0,
il est donc possible de dŽterminer prŽcisŽment la fonction dÕonde# ˆ nÕimporte quel
moment le long du chemin, et dÕen dŽduire des grandeurs telles que la probabilitŽ de
conversion dÕun photon en PTA. Cependant, la structure de la fonction dÕonde, dŽ-
crivant la PTA et les di ! Žrentes polarisations du photon, ne permet pas ˆ elle seule de
dŽcrire un faisceau de photons non polarisŽs, qui est un ensemble statistique de pho-
tons ayant chacun des polarisations indŽpendantes. Il est numŽriquement possible
de calculer des grandeurs pour un faisceau non polarisŽ en moyennant le rŽsultat
obtenu pour cette grandeur sur lÕensemble des di! Žrentes polarisations possibles.
NŽanmoins, la description dÕun Žtat mixte peut •tre correctement menŽe ˆ lÕaide de
lÕopŽrateur densitŽ

* =

#

$
A1

A2

a

%

& ( (A1 A2 a)% , (1.11)

qui obŽit alors ˆ lÕŽquation de Liouville-Von Neumann [68], obtenue ˆ partir de
lÕŽquation de propagation pour des Žtats purs donnŽe ˆ lÕŽquation1.7 :

i ( z* = [ * , M ] . (1.12)

Le formalisme introduit dans cette section, qui dŽcrit les oscillations entre pho-
tons et PTA dans un champ magnŽtique externe, sera repris au chapitre6 pour
Žtudier les signatures de ces oscillations dans les spectres ŽlectromagnŽtiques des
sources astrophysiques.
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1.2 Indications et contraintes sur les mod•les de PTA

Les axions et les PTA ont fait lÕobjet de nombreuses recherches, ˆ la fois en
laboratoire, dans les phŽnom•nes astrophysiques et en cosmologie. MalgrŽ une indi-
cation de signal dans lÕexpŽrience PVLAS dans les annŽes 2000 [69], contredite par
dÕautres expŽriences [70], aucun axion ou PTA nÕa ŽtŽ rŽellement observŽ ˆ ce jour.
Les contraintes obtenues ˆ ce jour sur les param•tres des PTA, le couplage ˆ deux
photons g$a et leur massema sont montrŽes sur la Þgure1.2 (extraite de [71]) en
zones de couleur foncŽes. Davantage de dŽtails sur ces contraintes expŽrimentales
seront donnŽes dans la section1.2.1. Les sensibilitŽs attendues pour les instruments
de prochaine gŽnŽration sont montrŽes en couleur claire et pointillŽs. La Þgure1.2
prŽsente Žgalement les contraintes obtenues avec des observations astrophysiques,
en gris et bleu, qui seront dŽcrites ˆ la section1.2.2. EnÞn des zones dÕindication
correspondant ˆ de possibles solutions pour des anomalies astrophysiques, dŽtaillŽes
ˆ la section 1.2.3sont montrŽes en encadrŽ rouge. Les rŽgions des param•tres o• les
axions ou les PTA permettent dÕexpliquer la nature de la mati•re noire froide sont
dŽlimitŽes avec les lignes rouge "CDM".
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Figure 1.2 Ð(Extrait de [71]) RŽsumŽ des contraintes et indications pour les PTA
dans le plan couplage masse (voir le texte pour plus de dŽtails). Les contraintes sont
montrŽes en couleur foncŽe et les prospectives pour les contraintes avec de futurs
instruments en couleur claire et pointillŽs. Les indications provenant des anomalies
astrophysiques sont montrŽes en encadrŽ rouge (voir section1.2.3). Les lignes rouges
Žpaisses "CDM" montrent les rŽgions des param•tres expliquant la mati•re noire
froide. La bande jaune correspond aux axions rŽsolvant le probl•me CP fort.
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1.2.1 Recherche de PTA en laboratoire

La plupart des mŽthodes expŽrimentales ayant permis dÕobtenir des contraintes
sur les param•tres de PTA ont ŽtŽ exposŽes dans [39]. Une de ces mŽthodes est celle
de la "lumi•re qui brille ˆ travers un mur". Un faisceau laser puissant est envoyŽ
sur un mur. La propagation sÕe! ectue dans un fort champ magnŽtique de fa•on ˆ
convertir des photons en PTA, gr‰ce au couplage introduit ˆ la section1.1.3. Seules
les PTA peuvent alors traverser le mur. De lÕautre c™tŽ, un fort champ magnŽ-
tique reconvertit les PTA en photons aÞn de pouvoir les dŽtecter. Cette technique
a ŽtŽ utilisŽe par plusieurs expŽriences dont lÕexpŽrience BMV ˆ Toulouse [72], OS-
QAR au CERN [73] o• encore GammeV ˆ Fermilab [74]. Les contraintes les plus
fortes actuellement obtenues avec cette mŽthode proviennent de lÕexpŽrience ALPS
ˆ DESY [ 75]. Cette expŽrience, dŽmarrŽe en 2007 ˆ Hambourg utilise un aimant de
lÕancien accŽlŽrateur HERA pour un champ magnŽtique de 5.30 T sur une longueur
totale de 8.8 m. Un laser ˆ 1064 nm avec une puissance totale de 35 W sert de source
de lumi•re initiale. AÞn dÕobtenir une dŽtection plus e" cace en Þn de parcours, la
frŽquence de la source lumineuse est ensuite doublŽe gr‰ce ˆ un procŽdŽ de gŽnŽra-
tion de seconde harmonique utilisant un cristal de phosphate de potassium titanyl.
Une puissance de 0.8 W ˆ 532 nm est alors disponible et envoyŽe dans une cavitŽ rŽ-
sonante o• la conversion entre photons et PTA sÕe! ectue dans le champ magnŽtique
de lÕaimant. Pour le dŽtecteur, un capteur CCD silicium est utilisŽ, qui permet de
comparer simultanŽment signal et fond avec des temps dÕexposition dÕune heure. Le
bruit de fond est principalement dž ˆ la radioactivitŽ naturelle et aux rayons cos-
miques, les pixels bruitŽs pouvant •tre corrigŽs avec des expositions de calibration.
Avec cette mŽthode, ALPS est sensible ˆ des couplages PTA/photons de lÕordre de
7 ' 10! 8 GeV! 1 pour des masses infŽrieures au meV [76] (voir Þgure 1.2). Pour des
masses de PTA plus ŽlevŽes, lÕŽnergie des photons du faisceau laser nÕest pas assez
grande pour quÕils se convertissent en PTA. LÕexpŽrience PVLAS qui avait rapportŽ
une indication de signal de PTA en 2005 [69] sÕinscrivait dans cette catŽgorie dÕex-
pŽrience, o• les PTA seraient recrŽŽes en laboratoire. A la di! Žrence des expŽriences
de "lumi•re qui brille ˆ travers un mur", PVLAS observait la rotation de lÕaxe de
polarisation dÕun faisceau laser polarisŽ linŽairement dans un champ magnŽtique.
LÕindication de signal observŽ par cette expŽrience est aujourdÕhui largement exclue
par les expŽriences actuelles.

Une deuxi•me technique expŽrimentale consiste ˆ reconvertir en photons les
PTA produites naturellement dans le Soleil. Dans le Soleil, les photons du plasma
sont convertis dans le champ Žlectrique des noyaux en donnant des axions ; cÕest
lÕe! et Primako! . Ainsi, une luminositŽ en axion dÕenviron10! 4g2

$aL # est atten-
due [77]. Deux expŽriences ont ŽtŽ construites pour rechercher des PTA avec cette
mŽthode, lÕhŽlioscope de Tokyo Sumico [78] et le TŽlescope Solaire ˆ Axions du
CERN, CAST [79]. Ce dernier hŽlioscope est le plus sensible des deux avec une
contrainte g$a > 8.8 ' 10! 11 GeV! 1 pour des masses infŽrieures ˆ 10 meV [80] (voir
Þgure1.2). Il utilise un prototype dÕaimant du LHC avec un champ magnŽtique de
9.5 T sur 9.26 m de long pour reconvertir les PTA solaires en photons. LÕhŽlioscope
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ayant une amplitude zŽnithale limitŽe, il ne peut observer le soleil uniquement 1.5
heures le matin et le soir, le reste du temps Žtant dŽvolu ˆ la mesure des bruits de
fond. Pour la dŽtection des photons, dans la gamme des rayons X, une chambre ˆ
dŽrive Žtait installŽe dÕun c™tŽ de lÕaimant, couvrant les deux cavitŽs. Ces chambres
ˆ dŽrive ont ŽtŽ remplacŽes par deux dŽtecteurs MICROMEGAS, ayant un niveau
de fond et un seuil en Žnergie plus faibles sur chacune des deux cavitŽs. De lÕautre
c™tŽ de lÕaimant un MICROMEGAS [81] a ŽtŽ Žgalement installŽ sur lÕune des ca-
vitŽs tandis que des miroirs ˆ incidence rasante ont ŽtŽ rajoutŽs sur lÕautre cavitŽ
pour focaliser les rayons X sur un capteur CCD [82]. Ces nouveaux dŽtecteurs sont
utilisŽs en 2013 et 2014 pour amŽliorer la sensibilitŽ de lÕinstrument et fournir des
contraintes plus fortes.

Une troisi•me possibilitŽ suppose que la mati•re noire froide de lÕunivers est
constituŽe de PTA. Dans ce cas, notre environnement doit contenir des PTA, qui
peuvent •tre, ˆ lÕimage des PTA Žmises par le Soleil, reconvertis en photons. Ces PTA
Žtant non-relativistes, comme expliquŽ dans la section1.1.2, elles se convertissent
en photons monochromatiques avec une Žnergie Žgale ˆ la masse de la PTA. Ainsi,
la conversion de PTA en photons peut •tre fortement accrue par Žmission stimulŽe
dans une cavitŽ rŽsonante dont la frŽquence caractŽristique est ÞxŽe ˆ la masse de la
PTA [ 39]. Des cavitŽs micro-ondes permettent ainsi de sonder des masses de PTA de
lÕordre duµeV, qui correspondent ˆ lÕordre de grandeur naturel de masse des axions
pouvant former la mati•re noire froide de lÕunivers. La Þgure1.2 montre dans la
partie haloscope (zone grisŽe ˆ droite) les rŽsultats obtenus par les expŽriences de
premi•re gŽnŽration RBF ˆ Fermilab [83] et UF en Floride [84], sensibles ˆ des masses
de PTA entre 5 et 20µeV et des couplages environ un ordre de grandeur supŽrieurs ˆ
ceux des axions dans cette gamme de masse. Les rŽsultats de lÕexpŽrience plus rŽcente
ADMX [ 85], sensible ˆ des masses entre 1 et 3.5µeV sont Žgalement montrŽs. ADMX
utilise une cavitŽ de 50 cm de diam•tre et de 100 cm de hauteur opŽrŽe avec un champ
magnŽtique de 7.6 T. Le champ magnŽtique est contr™lŽ ˆ lÕaide de deux tiges en
cuivre qui peuvent •tre dŽplacŽes radicalement entre le centre de la cavitŽ et le mur
ce qui permet de couvrir une gamme de frŽquence de rŽsonance entre 300 et 900 MHz
avec une prŽcision de 0.12 Hz. La puissance convertie en photons est rŽcupŽrŽe avec
une antenne insŽrŽe dans dans la cavitŽ puis ampliÞŽe. Pour contr™ler le bruit de
fond, principalement dÕorigine thermique, la cavitŽ est refroidie ˆ une tempŽrature
de 1.8 K. Ainsi, une sensibilitŽ ˆ des puissances de lÕordre de10! 24 W est obtenue.
Les rŽsultats de lÕexpŽrience ADMX permettent de contraindre lÕexistence dÕaxions
formant la mati•re noire pour des masses comprises entre 1 et 3.5µeV [86].

1.2.2 LÕunivers comme laboratoire

Les axions et PTA peuvent Žgalement •tre contraints ou observŽs gr‰ce aux
phŽnom•nes de tr•s grande Žchelle qui prennent place dans lÕunivers. Par exemple,
axions et PTA sont naturellement produits dans les plasmas chauds des Žtoiles (voir
section 1.2.1), emportant ainsi une fraction de lÕŽnergie de lÕŽtoile. Ce processus,
au m•me titre que la production de neutrinos, change le temps de vie de lÕŽtoile
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ainsi que le mod•le de lÕŽvolution stellaire. Le temps de vie observŽ des Žtoiles per-
met ainsi de contraindre le couplage des PTA aux photons [87, 13]. De plus, la
luminositŽ en photons du Soleil Žtant mesurŽe, la production dÕaxions au coeur du
Soleil nŽcessite une production supplŽmentaire dÕŽnergie nuclŽaire, qui donnerait un
ßux de neutrinos plus grand. La mesure du ßux de neutrinos solaires par lÕexpŽ-
rience SNO combinŽe avec un mod•le standard pour le Soleil permet de donner la
contrainte g$a < 7 ' 10! 10 GeV! 1 pour des masses de PTA infŽrieures au keV [88]
(voir Þgure 1.2).

Les Žtoiles dans les amas globulaires permettent dÕe! ectuer des tests de la thŽorie
de lÕŽvolution stellaire. Dans le diagramme couleur-magnitude, les Žtoiles situŽes
dans la branche horizontale (BH) ont atteint le stade dÕŽvolution de la fusion de
lÕhŽlium. LÕaccŽlŽration de la combustion de lÕhŽlium en raison de la production de
PTA raccourcit le temps passŽ par lÕŽtoile dans la sŽquence BH. Le nombre observŽ
dÕŽtoiles en sŽquence BH dans 15 amas globulaires est compatible avec le nombre de
gŽantes rouges, pour lesquelles le refroidissement par Žmission de PTA est beaucoup
moins important en raison de leur plus grande densitŽ [89, 90]. Cet accord permet
de mettre une contrainte sur le couplage entre photons et PTAg$a < 10! 10 GeV! 1

pour des masses infŽrieures ˆ la dizaine de keV.
De plus, les champs magnŽtiques en astrophysique sont faibles mais sÕŽtendent

sur de grandes Žchelles spatiales. Des ßux de photons de sources astrophysiques
peuvent ainsi •tre convertis en PTA dans les champs magnŽtiques astrophysiques
et vice-versa, suivant la phŽnomŽnologie prŽsentŽe dans la section1.1.3. De cette
fa•on, lÕexplosion de SN 1987 A aurait pu produire des PTA de haute Žnergie qui
se seraient convertis en rayons gamma dans le champ magnŽtique Galactique [91,
92] (quelquesµG sur une dizaine de kpc). LÕabsence de rayons gamma associŽe ˆ
lÕŽruption de SN 1987 A permet ainsi de contraindre le couplage entre photons et
PTA g$a < 10! 11 GeV! 1 pour des masses infŽrieures au neV [92]. Cette contrainte
nÕest possible quÕˆ tr•s faible masse en raison de la valeur beaucoup plus faible
du champ magnŽtique Galactique gr‰ce auquel a lieu la conversion en photons, de
lÕordre duµG, comparŽe aux champs magnŽtiques de lÕordre du tesla utilisŽs dans
les expŽriences en laboratoire. Le r™le de la masse de la PTA dans les oscillations
entre photons et PTA dans un champ magnŽtique externe sera ŽtudiŽ en dŽtail au
chapitre 6.

1.2.3 Indications astrophysiques de lÕexistence de PTA

Si lÕinßuence de la phŽnomŽnologie des PTA sur les sources astrophysiques per-
met de contraindre les mod•les de PTA, ˆ lÕinverse il est possible dÕimaginer rŽsoudre
certains probl•mes ou incohŽrences en astrophysique en invoquant lÕexistence de
PTA. Deux probl•mes astrophysiques peuvent typiquement •tre rŽsolus gr‰ce aux
PTA, lÕanomalie de refroidissement des naines blanches et la transparence anormale
de lÕunivers aux rayons gamma. La rŽgion des param•tres de masse et couplage de
PTA permettant de rŽsoudre chacun de ces probl•mes est montrŽe avec un encadrŽ
rouge sur la Þgure1.2. Il est ˆ noter que bien que chacun de ces probl•mes puisse
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•tre expliquŽ ˆ lÕaide de PTA, une explication astrophysique standard ou un e! et
systŽmatique des donnŽes nÕest pas ˆ exclure.

Les naines blanches sont des Žtoiles en Þn de vie apr•s la fusion de lÕhydrog•ne,
composŽes dÕun coeur dÕŽlectrons dŽgŽnŽrŽs. Leur luminositŽ, faible, est uniquement
due au refroidissement thermique de lÕŽtoile initialement tr•s chaude en sortie de
sŽquence principale. LÕŽvolution de ces objets Žtant tr•s simple, la fonction de lumi-
nositŽ des naines blanches peut •tre prŽdite avec une grande prŽcision. LÕŽmission de
PTA au sein de ces Žtoiles accŽl•re leur refroidissement, perturbant ainsi cette fonc-
tion de luminositŽ. Le processus principal dÕŽmission de PTA par les naines blanches
suppose que la PTA a un couplage avec deux Žlectronsgea. LÕobservation de la fonc-
tion de luminositŽ des naines blanches permet de contraindre ce param•tre [93] ˆ
gea < 3 ' 10! 13 GeV! 1 [94]. Cependant, pour certaines naines blanches pulsŽes,
lÕobservation de la vitesse de ralentissement de la pŽriode de pulsation, due au re-
froidissement de lÕŽtoile, montre un refroidissement lŽg•rement trop rapide. CÕest le
cas par exemple pour les Žtoiles G117-B15A [95] et R548 [96], pour lesquelles une
PTA avec un couplagegea ! 1 " 5 ' 10! 13 GeV! 1 permettrait dÕexpliquer ce refroi-
dissement rapide. Cette indication de couplage aux Žlectrons peut •tre traduite en
couplage aux photons bien que la correspondance entre les deux dŽpende du mod•le
thŽorique sous-jacent [97] ; la zone correspondant est ainsi montrŽe sur la Þgure1.2

Une deuxi•me indication de lÕexistence de PTA est fournie par lÕabsorption des
photons au TeV de sources extragalactiques (des noyaux actifs de galaxie). Ces pho-
tons de tr•s haute Žnergie (THE) se font absorber sur le fond cosmologique de pho-
tons en optique et infrarouge proche par crŽation de paire Žlectrons/positrons [98].
Cet e! et Žtant important pour la suite, de plus amples dŽtails sur ce fond de lumi•re
ainsi que sur ce processus seront donnŽs au chapitre4. Selon certaines analyses [99],
la connaissance actuelle de ce fond de lumi•re semble •tre en dŽsaccord avec les
observations de certaines sources au TeV, lÕunivers paraissant plus transparent que
prŽvu pour ces photons de THE, impliquant un fond de lumi•re plus faible [100].
Une solution possible est quÕune partie du chemin entre la source et lÕobservateur est
e! ectuŽe sous lÕŽtat de PTA, en raison des oscillations entre photons et PTA dans le
champ magnŽtique intergalactique [101, 102]. Dans ce cas, le ßux de la source ne peut
•tre absorbŽ lorsque lÕŽtat de propagation est une PTA. Une variante de ce scŽnario,
ŽtudiŽe au chapitre10, est quÕune partie du ßux de la source est transformŽe en
PTA dans les champs magnŽtiques de la source avant dÕ•tre retransformŽe en pho-
tons dans le champ magnŽtique Galactique [103, 104]. LÕespace des param•tres de
la PTA permettant dÕexpliquer cette possible anomalie de transparence est montrŽ
sur la Þgure1.2. Un scŽnario semblable est Žgalement envisageable pour expliquer
lÕŽmission aux THE de certains blazars dont la zone dÕŽmission se trouverait avant
une rŽgion riche en photons optiques, absorbant ainsi le ßux ˆ THE [105, 106]. Des
rŽcentes mesures de la transparence de lÕunivers ˆ hautes Žnergies ont cependant
nettement rel‰chŽ la tension entre observations et mod•les [107, 108]. Le chapitre 6
prŽsentera plus en dŽtail les questions et controverses liŽes ˆ lÕanomalie de transpa-
rence possiblement induite par les PTA.

Ces deux indications astrophysiques de PTA renforcent les motivations de re-
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cherche de ces nouvelles particules. Notamment, lÕobservation de lÕunivers de tr•s
haute Žnergie avec le rŽseau de tŽlescopes H.E.S.S. permettra de sonder les para-
m•tres de PTA pouvant expliquer la possible anomalie de transparence de lÕunivers,
en faisant ainsi un instrument de premier plan pour lÕŽtude de ce probl•me.
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En 1953, Galbraith et Jelley ont remarquŽ que les rayons cosmiques sont dŽtec-
tables depuis le sol sous la forme dÕimpulsions de lumi•re Tcherenkov produite par
leur gerbe atmosphŽrique [109]. La technique dÕidentiÞcation des photons de tr•s
haute Žnergie (THE, E > 100 GeV) basŽe sur lÕobservation au sol du rayonnement
Tcherenkov des gerbes atmosphŽriques sÕest ensuite dŽveloppŽe tout au long de la
deuxi•me moitiŽ du XX•me si•cle. Cette technique permet notamment dÕatteindre de
grandes surfaces e! ectives pour la collection des Žv•nements, aujourdÕhui de lÕordre
de105 m2, qui sont hors dÕatteinte pour des instruments embarquŽs sur des satellites.
Le spectre de lÕŽmission Tcherenkov sÕŽtend continžment entre lÕoptique et lÕultra-
violet. LÕatmosph•re Žtant opaque en ultraviolet, seule lÕŽmission Tcherenkov dont
la longueur dÕonde est supŽrieure ˆ environ 300 nm est observable. Cette gamme de
longueurs dÕonde est naturellement contaminŽe par la lumi•re des Žtoiles, la lumi•re
zodiacale ou encore la lumi•re di! use ambiante de lÕatmosph•re.

AÞn dÕidentiÞer les ßashs Tcherenkov des gerbes atmosphŽriques parmi le bruit
de fond de lumi•re ambiante, il est nŽcessaire dÕavoir un temps de pose adaptŽ ˆ la
durŽe des Žv•nements Tcherenkov. Les ßashs Tcherenkov des gerbes atmosphŽriques
ont une durŽe moyenne de 5 ns et peuvent •tre aussi rapides que 2 ns ˆ environ
150 m du point dÕimpact. Il convient donc dÕutiliser une Žlectronique rapide capable
dÕŽchantillonner les observations ˆ 1 ns environ pour optimiser la fen•tre dÕintŽgra-
tion du signal sur le ßash Tcherenkov et limiter la contamination par le bruit de
fond de lumi•re ambiante. Il est possible Žgalement dÕutiliser des camŽras Þnement
pixellisŽes de fa•on ˆ ce que lÕimage de la gerbe se forme simultanŽment sur plu-
sieurs pixels voisins, ce qui les distingue du bruit de fond ambiant. De plus, dans
la mŽthode dite de stŽrŽoscopie, lÕobservation conjointe de plusieurs tŽlescopes en
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co•ncidence permet de rŽduire les dŽtections accidentelles de fond de lumi•re am-
biante. Dans la premi•re partie, les mŽthodes expŽrimentales utilisŽes dans H.E.S.S.
pour lÕidentiÞcation du signal sont prŽsentŽes.

Une autre source de bruit de fond pour lÕobservation des gerbes de photons est
apportŽe par les gerbes de rayons cosmiques, hadrons ou Žlectrons qui dominent
largement (dÕun facteur102-104) les sources de photons. La Þne pixellisation des
camŽras ainsi que la stŽrŽoscopie permettent de rejeter la plus grande partie des
gerbes hadroniques et dÕamŽliorer la reconstruction des gerbes ŽlectromagnŽtiques.
Dans cette optique, la deuxi•me partie prŽsentera ainsi les mŽthodes dÕanalyse per-
mettant lÕidentiÞcation et la reconstruction des photons.

2.1 Principes expŽrimentaux de lÕexpŽrience H.E.S.S.

2.1.1 Observation des gerbes atmosphŽriques

Les tŽlescopes Tcherenkov sont jusquÕˆ aujourdÕhui construits avec une surface
de miroirs permettant de focaliser le rayonnement Tcherenkov de la gerbe sur un
dŽtecteur, la camŽra. Dans la premi•re phase de lÕexpŽrience H.E.S.S., qui a dŽbutŽ
en 2003, quatre tŽlescopes Tcherenkov identiques sont placŽs aux coins dÕun carrŽ de
120 m de c™tŽ. Cette distance a ŽtŽ choisie aÞn dÕoptimiser la sensibilitŽ du rŽseau
de tŽlescopes au seuil en Žnergie, environ de 100 GeV, tout en ayant la plus grande
surface e! ective possible. Dans la deuxi•me phase de H.E.S.S., dŽbutŽe en 2012, un
cinqui•me tŽlescope a ŽtŽ construit au centre du carrŽ avec une taille supŽrieure
aux prŽcŽdents dans le but dÕabaisser le seuil en Žnergie. Le seuil en Žnergie dÕun
tŽlescope TcherenkovEseuil dŽpend en particulier du diam•tre de la surface totale
des miroirs ! commeEseuil ) ! ! 2.

Pour les quatre premiers tŽlescopes, la surface rŽßectrice de 108 m2 est composŽe
de 382 miroirs de distance focale de 16 m, circulaires avec un diam•tre de 60 cm et
arrangŽs de fa•on hexagonale sur une monture de type Davies-Cotton de 13 m de
diam•tre [110]. Le montage en Davies-Cotton [111] permet de limiter les aberrations
de coma, ce qui amŽliore la fonction dÕŽtalement dÕun point (FEP), mais introduit
une asynchronicitŽ dÕenviron 4 ns entre le centre de la surface rŽßective et le bord
extŽrieur. Cette dispersion temporelle serait trop importante avec un montage en
Davies Cotton pour le cinqui•me tŽlescope de H.E.S.S. qui a une envergure de 28 m,
car elle dilue temporellement le signal, augmentant ainsi la part du bruit de fond.
La surface rŽßectrice suit donc une forme parabolique pour le cinqui•me tŽlescope
de 614 m2 de surface. Des miroirs hexagonaux dÕenviron 90 cm dÕenvergure avec
une distance focale de 36 m composent les facettes de la surface rŽßective [112]. Les
facettes des miroirs sont correctement alignŽes gr‰ce ˆ une procŽdure o• lÕimage
dÕune Žtoile brillante formŽe par les miroirs sur la porte fermŽe de la camŽra est
observŽe avec un capteur CCD situŽ au centre de la surface rŽßectrice [113].

Le rayonnement Tcherenkov de la gerbe rŽßŽchi par les miroirs est enregistrŽe
par des camŽras situŽs au plan focal des miroirs. AÞn de prendre des images prŽcises
du dŽveloppement de la gerbe, les camŽras de lÕexpŽrience H.E.S.S. sont Þnement
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Figure 2.1 ÐSchŽma de structure dÕun des quatre premiers tŽlescopes du rŽseau
H.E.S.S.

pixellisŽes. Elles sont composŽes de 960 tubes photo-multiplicateurs (TPM) pour
les quatre premiers tŽlescopes et de 2048 TPM pour le cinqui•me. Ainsi, pour les
premiers tŽlescopes, chaque pixel (dÕenviron 3 cm de diam•tre) correspond ˆ une
aire de 0.16$ de diam•tre sur le ciel, les camŽras ayant un champ de vue total de
5$ de diam•tre [114]. Chaque TPM est ŽquipŽ dÕun c™ne de Winston permettant
de limiter les pertes de signal dans les espaces vides entre les TPM et de rŽduire le
bruit de fond de la lumi•re ambiante. Les TPM sont groupŽs par 16 dans une m•me
unitŽ gŽrant lÕalimentation haute tension et le contr™le de lÕŽlectronique [115].

Le signal en sortie de chaque TPM est transmis dans une voie de dŽclenchement
et deux voies dÕŽchantillonnage, la voie de haut gain et la voie de bas gain. LÕutilisa-
tion de deux voies ˆ des gains di! Žrents permet de mesurer respectivement des faibles
charges et des grandes charges. Le signal des voies dÕŽchantillonnage est enregistrŽ
dans une mŽmoire analogique ˆ une frŽquence de 1 GHz, le temps de vŽriÞer que
les conditions de dŽclenchement pour la sauvegarde du signal soient remplies. Les
conditions sont que ˆ lÕintŽrieur dÕune certaine fen•tre temporelle, un certain nombre
de pixels dans un secteur de la camŽra dŽpassent un certain seuil en charge. Pour
les premiers tŽlescopes de H.E.S.S., typiquement 3 pixels dÕun secteur de 64 doivent
dŽpasser une charge de 4 photo-Žlectrons (p.e.) dans une fen•tre de 1.3 ns [116].
Ces conditions de dŽclenchement permettent de rŽduire le taux de dŽclenchement
accidentel dž au fond de lumi•re ambiante. Dans ces conditions, chaque camŽra de
la premi•re phase de H.E.S.S. est dŽclenchŽe ˆ une frŽquence dÕenviron 1.4 kHz.
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Lorsque la camŽra est dŽclenchŽe, pour toutes les voies la charge intŽgrŽe sur une
fen•tre de 16 ns autour du temps correspondant ˆ lÕorigine du dŽclenchement est
rŽcupŽrŽe depuis les mŽmoires analogiques et numŽrisŽe en coups dÕADC ("Analog
to Digital Converter") puis envoyŽe ˆ lÕunitŽ centrale de la camŽra. La taille de la
fen•tre dÕintŽgration de 16 ns est optimisŽe aÞn dÕaccumuler la charge sur lÕensemble
du ßash Tcherenkov (5 ns environ) et diluŽe par la rŽponse du PMT (3 ns), mais sans
intŽgrer trop de bruit de fond dž ˆ la lumi•re ambiante. LÕopŽration de lecture des
mŽmoires analogiques prend environ 275µs dans les camŽras des petits tŽlescopes
et est donc responsable dÕune majeure partie du temps mort (de 450µs environ).
Le cinqui•me tŽlescope Žtant prŽvu pour les plus faibles Žnergies, o• les ßux sont
plus importants, les mŽmoires analogiques ont ŽtŽ amŽliorŽes de fa•on ˆ diviser par
dix ce temps mort.

Lorsque les tŽlescopes du rŽseau H.E.S.S. sont utilisŽs en stŽrŽoscopie, cÕest ˆ dire
que plusieurs tŽlescopes observent simultanŽment le m•me objet, un second niveau
de dŽclenchement est utilisŽ, qui requiert une co•ncidence entre deux tŽlescopes dans
un intervalle de temps de 80 ns. Une fois corrigŽe des retards džs ˆ des longueurs
de c‰ble di! Žrentes ainsi quÕaux conditions spŽciÞques dÕobservation (position de
la source dans le ciel), la dispersion des temps dÕarrivŽe des signaux des di! Žrents
tŽlescopes est dÕenviron 10 ns en raison de la courbure du front Tcherenkov et des
points de vue di! Žrents de chaque tŽlescope. La taille de cet intervalle de temps
est donc optimisŽ ˆ 80 ns de fa•on ˆ ne pas perdre trop dÕŽv•nements tout en
limitant le nombre de co•ncidences fortuites. Ainsi, on estime quÕun Žv•nement sur
1000 seulement est une co•ncidence fortuite. La prise de dŽcision du dŽclenchement
en co•ncidence est rŽalisŽe en 5µs environ, dont 4 µs pour la transmission par
Þbre optique des signaux entre la camŽra et le module central. Sans co•ncidence, la
numŽrisation des signaux dans les mŽmoires analogiques de la camŽra dŽclenchŽe est
arr•tŽe et la prise de donnŽes reprend. Ce second niveau permet de rŽduire le taux
de dŽclenchement global ˆ 400 Hz environ pour les quatre premiers tŽlescopes. Pour
le cinqui•me tŽlescope, le taux de dŽclenchement de la camŽra, environ de 20 kHz,
engendre un ßux de donnŽes ŽlevŽ et principalement contaminŽ par le fond de lumi•re
ambiante et des muons isolŽs. Le cinqui•me tŽlescope Žtant con•u pour opŽrer ˆ plus
basse Žnergie que les autres tŽlescopes, la condition de stŽrŽoscopie ne peut pas •tre
utilisŽe pour rŽduire le ßux de donnŽes car trop restrictive. Un algorithme analysant
en ligne la topologie de lÕimage fondŽ sur des mŽthodes prŽsentŽes ˆ la section2.2.1
peut rŽduire le taux de dŽclenchement.

La gestion informatique des di! Žrents sous-syst•mes de H.E.S.S. et de lÕacquisi-
tion de donnŽes est e! ectuŽe avec une architecture logicielle de type CORBA (Com-
mon Object Request Broker Architecture) [117], qui permet lÕexŽcution simultanŽe
de di! Žrents processus sur des machines distinctes. LorsquÕun Žv•nement est ac-
ceptŽ, les donnŽes de chaque tŽlescope sont envoyŽes sur un noeud de calcul pour
•tre fusionnŽes et converties au format ROOT [118].

Les observations sont e! ectuŽes de nuit lorsque la lune est en dessous de lÕhorizon
aÞn de limiter le niveau de fond de lumi•re parasite. Ainsi, environ 1000 heures
dÕobservation par an sont e! ectuŽes. Les observations sont sŽquencŽes en runs de 28
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minutes, avec des transitions entre chaque run dÕenviron 2 ˆ 3 minutes.

2.1.2 Calibration de lÕinstrument

Comme expliquŽ ˆ la section prŽcŽdente, les donnŽes brutes sauvegardŽes sont
donnŽes en coups dÕADC. Les donnŽes exprimŽes en coups dÕADC sont a! ectŽes
par di! Žrents e! ets instrumentaux comprenant entre autres la rŽponse des TPM et
de lÕŽlectronique ou encore lÕe" cacitŽ de transmission du signal (miroirs, c™nes de
Winston). La rŽponse instrumentale est di! Žrente pour chaque pixel des camŽras
et varie Žgalement au cours du temps et ne peut donc pas •tre exactement simulŽe
par une procŽdure Monte Carlo. Le but de la calibration est dÕestimer la rŽponse de
chaque pixel dans les voies haut gain et bas gain aÞn de pouvoir en dŽconvoluer les
donnŽes mesurŽes en coups dÕADC. Les procŽdures pour la calibration sont dŽtaillŽes
dans [119].

Le gain des TPM est mesurŽ ˆ lÕaide dÕun dispositif lumineux, une diode Žlec-
troluminescente ou un laser pulsŽ, situŽ dans les containers en face de la position
de stockage des camŽras. LÕintensitŽ de la lumi•re est ajustŽe aÞn dÕobserver le pic
ˆ un p.e. arrachŽ de la photocathode. Cette procŽdure permet de quantiÞer le gain
des TPM dans la voie haut gain, la voie bas gain nÕayant pas la rŽsolution pour
le distinguer du piŽdestal. LÕintensitŽ Žtant trop faible pour dŽclencher la camŽra
et lÕenregistrement des donnŽes, un TPM externe est utilisŽ pour synchroniser le
dŽclenchement de la camŽra avec les pulsations de la source de lumi•re. Le gain de
chaque TPM dans la voie bas gain est directement mesurŽ sur les donnŽes dÕob-
servation du ciel ˆ partir du haut gain en comparant les charges des Žv•nements
correctement mesurŽs dans les deux voies (typiquement entre 40 et 200 p.e.).

Les piŽdestaux des TPM dans les voies haut et bas gain sont dŽterminŽs pendant
les runs dÕobservations du ciel en excluant dans la reconstruction de lÕhistogramme
des charges les Žv•nements pour lesquels des signaux Tcherenkov a! ectent le pixel.
Pour dŽterminer si, pour un pixel donnŽ, un Žv•nement doit •tre gardŽ, seule lÕin-
tensitŽ des pixels voisins est utilisŽe aÞn de ne pas biaiser la reconstruction du
piŽdestal. Pour chaque pixel, environ 20% des Žv•nements sont ainsi rejetŽs pour le
calcul du piŽdestal. De plus, pour lÕanalyse, il convient dÕidentiÞer correctement les
pixels non-opŽrationnels. Cerains pixels doivent en e! et •tre ŽcartŽs de lÕanalyse en
raison de comportements anormaux, comme par exemple un haut gain non-nominal
ou variable. Par exemple, les haut gains des PMTs pointant sur une Žtoile sur le ciel
sont Žteints aÞn de les protŽger.

Pour chaque pixel, la qualitŽ de transmission du c™ne de Winston et lÕe" cacitŽ
quantique du TPM sont mesurŽes ˆ lÕaide dÕune source de lumi•re installŽe au milieu
de la surface rŽßectrice et illuminant la camŽra. La source de lumi•re doit Žclairer
de fa•on homog•ne toute la surface de la camŽra, ce qui permet alors de mesurer
lÕe" cacitŽ de collection dÕun pixel relativement aux autres. LÕe" cacitŽ absolue du
syst•me est mesurŽe ˆ partir des images des muons atmosphŽriques reconstruits dans
les camŽras. LÕŽmission Tcherenkov de ces particules ultrarelativistes est prŽdictible
en fonction des param•tres gŽomŽtriques de la trajectoire du muon et de son Žnergie,
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mesurables sur lÕimage enregistrŽe, ainsi que dÕun mod•le dÕatmosph•re. La compa-
raison entre ce mod•le et les intensitŽs mesurŽes dans la camŽra permet dÕestimer
lÕe" cacitŽ de collection globale prenant en compte lÕabsorption sur lÕatmosph•re, la
rŽßectivitŽ des miroirs ainsi que lÕe" cacitŽ moyenne des c™nes de Winston et des
TPM.

2.1.3 Bruits de fond

Parmi les Žv•nements enregistrŽs, tous ne sont pas des images de gerbes at-
mosphŽriques induite par des rayons gamma. Comme il a ŽtŽ ŽvoquŽ ˆ la section
prŽcŽdente, les images de muons peuvent •tre enregistrŽes, bien que lÕutilisation de
la stŽrŽoscopie limite cette contamination, les muons nÕŽtant en gŽnŽral dŽtectŽs
que par un seul tŽlescope. Outre le bruit dž au fond de lumi•re ambiant, lui m•me
sŽv•rement limitŽ lors des observations en stŽrŽoscopie, la source principale de bruit
de fond provient des gerbes hadroniques induites par des rayons cosmiques. Le dŽve-
loppement des gerbes hadroniques est beaucoup plus irrŽgulier que celui des gerbes
ŽlectromagnŽtiques. Ainsi, alors que la topologie de lÕimage des gerbes Žlectroma-
gnŽtiques suit une ellipse, les gerbes hadroniques, tr•s alŽatoires, ne suivent pas ce
mod•le. LÕŽtude de la topologie de ces gerbes permet donc de rejeter une partie du
bruit de fond hadronique. Une autre source de bruit de fond est apportŽe par les
rayons cosmiques dÕŽlectrons et de positrons, qui ne peut pas •tre rejetŽe par lÕŽtude
de la topologie de lÕimage. Des techniques statistiques dÕanalyse, dŽtaillŽes dans la
section suivante, sont alors utilisŽes pour estimer le niveau de contamination par ces
Žv•nements de fond.

2.2 MŽthodes de reconstruction et dÕanalyse

Les donnŽes calibrŽes, apr•s dŽconvolution des rŽponses individuelles de chaque
pixel, sont donc exprimŽes en photo-Žlectrons (p.e.). Le facteur dÕe" cacitŽ optique
dŽterminŽ ˆ partir de lÕanalyse des anneaux de muons est utilisŽ pour obtenir lÕam-
plitude rŽelle du signal Tcherenkov dans chaque pixel. LÕimage obtenue est ensuite
nettoyŽe aÞn de supprimer les traces de fond de lumi•re ambiante dans les pixels
sans signal Tcherenkov. Ce nettoyage est e! ectuŽ en ne conservant que le signal
dans les pixels au dessus de 5 p.e. ayant un pixel voisin au dessus de 10 p.e. Cette
mŽthode permet de sŽlectionner pour chaque image dÕun Žv•nement, uniquement
les groupes de pixels spatialement corrŽlŽs. Dans cette section, les principes de la
reconstruction de la direction et de lÕŽnergie des photons incidents sont exposŽs,
ainsi que les performances de lÕinstrument qui en rŽsultent.

2.2.1 Reconstruction des Žv•nements

Apr•s le nettoyage, les images des$ sont elliptiques alors que les images des
gerbes hadroniques sont irrŽguli•res et alŽatoires. LÕestimation des param•tres de
lÕellipse ajustant lÕimage permet de remonter aux param•tres de la gerbe [120]. La
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Þgure2.2 (Extrait de [ 114]) montre la dŽÞnition des param•tres dits de Hillas dŽÞnis-
sant lÕellipse de lÕimage de la gerbe ŽlectromagnŽtique. Il est possible de retrouver
la direction incidente du photon pour les Žv•nements observŽs en stŽrŽoscopie en
comparant les grands axes des ellipses des images des gerbes vues dans di! Žrentes
camŽras et donc depuis di! Žrents angles [121], comme montrŽ sur la Þgure2.2. Des
coupures sur la distance sont appliquŽes de fa•on ˆ Žcarter les images tronquŽes en
bord de camŽra dont la reconstruction est fortement biaisŽe. Une variable de qualitŽ
est construite ˆ partir de la dŽtermination des param•tres de Hillas qui permet de
di! Žrencier gerbes ŽlectromagnŽtiques et hadroniques [122]. Des coupures sur cette
variable permettent notamment de rŽduire le fond dÕun facteur 100 avec une e" -
cacitŽ de 40% pour les gerbes ŽlectromagnŽtiques [122]. LÕŽnergie des Žv•nements
est reconstruite en comparant lÕintensitŽ mesurŽe avec des simulations produites
pour des gerbes avec le m•me param•tre dÕimpact (la distance entre le centre du
rayonnement Tcherenkov et le tŽlescope) que celui estimŽ [114].

Figure 2.2 Ð(Extrait de [114]) GŽomŽtrie des param•tres de Hillas.

Un ra" nement de cette mŽthode, diteModel 3D, est de rajouter une dimension
en modŽlisant le dŽveloppement longitudinal de la gerbe ŽlectromagnŽtique dans
lÕatmosph•re par une gaussienne. La comparaison de lÕimage enregistrŽe avec des
images produites avec des simulations de gerbes permet de dŽterminer les param•tres
de la gerbe ajustant au mieux lÕimage. La reconstruction de lÕŽnergie est amŽliorŽe
gr‰ce ˆ lÕestimation de lÕaltitude de dŽveloppement maximal de la gerbe, les gerbes
plus ŽnergŽtiques Žtant plus pŽnŽtrantes dans lÕatmosph•re [123, 124]. La rŽjection
du bruit de fond, basŽe sur les mesures de la largeur de la gerbe, est similaire ˆ la
mŽthode deHillas.

LÕesprit de la mŽthodeModel 3D peut •tre gŽnŽralisŽe en paramŽtrisant le dŽ-
veloppement longitudinal, latŽral et angulaire de la gerbe ŽlectromagnŽtique. Ces
distributions sont estimŽes ˆ partir de simulations Monte Carlo de dŽveloppement
de gerbes [125]. A partir de ces mod•les de dŽveloppement de gerbes, lÕimage du
rayonnement Tcherenkov par les camŽras est obtenu par simulation du dŽtecteur.
Une banque dÕimages est produite pour di! Žrents param•tres de la gerbe et condi-
tions dÕobservation. Les images observŽes sont ainsi ajustŽes par les images simulŽes
de fa•on ˆ obtenir les param•tres de la gerbe optimaux. Les param•tres de Hillas
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sont utilisŽs comme point de dŽpart de la procŽdure dÕajustement. La valeur de lÕesti-
mateur de vraisemblance obtenu ˆ la Þn de la procŽdure est utilisŽe pour discriminer
entre gerbes ŽlectromagnŽtiques et gerbes hadroniques, un mauvais ajustement si-
gniÞant que la gerbe est probablement dÕorigine hadronique. Cette mŽthode, dite
Model [125], a ŽtŽ dÕabord dŽveloppŽe pour lÕexpŽrience CAT [126] et est aujourdÕhui
utilisŽe couramment dans H.E.S.S. sous le nom deModel ++ . Dans la suite, cette
mŽthode sera utilisŽe pour la reconstruction des donnŽes de H.E.S.S.

2.2.2 Soustraction du fond

Comme expliquŽ ˆ la section2.1.3, les mŽthodes de reconstruction des Žv•ne-
ments prŽsentŽes au paragraphe prŽcŽdent ne permettent pas de supprimer en tota-
litŽ le fond. En particulier, les gerbes dÕŽlectrons et de positrons sont par exemple
pratiquement indissociables des gerbes initiŽes par des photons. Il est alors nŽces-
saire dÕutiliser un traitement statistique global des Žv•nements. Une rŽgion dÕintŽr•t
pour la recherche de signal est dŽÞnie sur le ciel en prenant en compte la rŽsolution
angulaire de H.E.S.S. (voir section suivante). Typiquement, pour la recherche de
signal provenant de sources ponctuelles ˆ la rŽsolution angulaire pr•s, une rŽgion
circulaire de rayon dÕenviron 0.1$ autour de la source est dŽÞnie. Le bruit de fond
dans la rŽgion dÕintŽr•t est estimŽ ˆ partir de rŽgions de contr™le autour de la rŽ-
gion dÕintŽr•t dans lesquelles aucun signal nÕest prŽsent. La gŽomŽtrie des rŽgions
de contr™le est choisie aÞn que lÕacceptance soit la m•me dans ces rŽgions que dans
la rŽgion de signal. Au premier ordre, lÕacceptance est radiale par rapport au centre
de la camŽra. Les observations sont donc e! ectuŽes en mode ditwobbleo• la source
est pointŽe avec un Žcart angulaire dÕenviron 0.5$ par rapport au centre de la ca-
mŽra, ce qui permet lÕutilisation de rŽgions de contr™le dŽÞnies au m•me Žcart de
pointŽ [127]. AÞn de limiter le biais dž ˆ des e! ets non-radiaux de lÕacceptance, les
Žcarts de pointŽ sont e! ectuŽs dans des directions di! Žrentes dÕun run ˆ lÕautre.

2.2.3 Performances de H.E.S.S.

AÞn dÕestimer les performances de H.E.S.S., des simulations Monte Carlo de
lÕinstrument sont rŽalisŽes. Des gerbes atmosphŽriques sont simulŽes avec des lo-
giciels commeKASKADE[128] ou CORSIKA[129] qui donnent la densitŽ de photons
Tcherenkov observŽs au sol pour la simulation de la gerbe, rŽalisŽe alŽatoirement
en fonction des param•tres de la gerbe que sont son angle zŽnithal, son Žnergie et
la nature de la particule primaire initiant la gerbe. Dans un deuxi•me temps, lÕob-
servation des photons Tcherenkov par les tŽlescopes est simulŽe photon par photon
jusquÕˆ la camŽra. Cette simulation inclut lÕe" cacitŽ de transmission globale du si-
gnal (rŽßectivitŽ des miroirs, ombre de la structure et c™nes de Winston) ainsi que
la rŽponse de la cha”ne dÕacquisition Žlectronique.

Les performances de H.E.S.S. dŽpendent des conditions dÕobservation, et no-
tamment de lÕangle zŽnithal, lÕangle entre lÕaxe dÕobservation et le zŽnith. Dans sa
premi•re phase dÕobservation avec quatre tŽlescopes, la surface e! ective de H.E.S.S.
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Žtait de lÕordre de105 m2 pour des observations hautes sur le ciel. Comme montrŽ
sur la Þgure2.3, la surface e! ective dŽcro”t rapidement ˆ basse Žnergie o• les gerbes
sont trop petites pour •tre dŽtectŽes. Le seuil en Žnergie peut •tre dŽÞni comme
lÕŽnergie minimale pour laquelle lÕacceptance est ˆ environ 15-20% de lÕacceptance
nominale ˆ haute Žnergie. Il est typiquement de 200 GeV pour des observations ˆ
faible angle zŽnithal, mais augmente ˆ environ 1 TeV pour des observations basses
sur le ciel, ˆ un angle zŽnithal de 60$. Le cinqui•me tŽlescope de H.E.S.S. permet
dÕabaisser ce seuil en Žnergie ˆ 30 GeV au mieux pour des observations hautes sur
le ciel.

Figure 2.3 Ð(Extrait de [130]) Surface e! ective du rŽseau de quatre tŽlescopes
obtenue ˆ un angle zŽnithal (angle entre le zŽnith et la direction de pointŽ) de 20$

pour une conÞguration ˆ trois ou quatre tŽlescopes et deux ensembles de coupures.

Lors dÕobservations en mode stŽrŽoscopie avec au moins trois tŽlescopes, la rŽ-
solution angulaire de H.E.S.S. est dÕenviron 0.1$. La mŽthode de reconstruction des
Žv•nementsModel++ , qui sera utilisŽe dans la suite, permet dÕatteindre une rŽsolu-
tion en Žnergie dÕenviron 10% de lÕŽnergie avec un biais limitŽ ˆ quelques pourcents
sur lÕensemble du spectre en Žnergie. Ces bonnes performances permettront au cha-
pitre 7 de rechercher des irrŽgularitŽs anormales dans le spectre dÕune source brillante
observŽe par H.E.S.S., caractŽristiques des oscillations entre photons et PTA (voir
chapitres 1 et 6). Avec ces caractŽristiques, H.E.S.S. peut dŽtecter des sources ˆ
un niveau de ßux de quelques pourcents de celui de la nŽbuleuse du Crabe en une
dizaine dÕheures.

2.2.4 Reconstruction spectrale

Le spectre de la source ne peut •tre reconstruit simplement en distribuant les
Žv•nements dans un histogramme en fonction de lÕŽnergie mesurŽe. En e! et, la
reconstruction des Žv•nements introduit une erreur dans lÕestimation de lÕŽnergie
du gamma incident. Cette erreur, caractŽrisŽe par la rŽsolution en Žnergie et le
biais dŽcrits ˆ la section prŽcŽdente, dŽpend de lÕŽnergie. Il en rŽsulte que la forme
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du spectre en Žnergie reconstruite est modiÞŽe par rapport au spectre physique.
Pour remonter au vrai spectre de la source, il est nŽcessaire dÕutiliser une procŽdure
prenant en compte la rŽponse de lÕinstrument. Dans le chapitre suivant, une mŽthode
de dŽconvolution qui sera utilisŽe au chapitre7 pour la recherche dÕirrŽgularitŽs
spectrales sera prŽsentŽe.

La mŽthode couramment utilisŽe dans H.E.S.S., dite de "forward folding" est
fondŽe sur lÕhypoth•se dÕune paramŽtrisation pour le spectre de la source, une loi
de puissance par exemple [131]. Les paramŽtrisations typiques des spectres ˆ haute
Žnergie, qui seront utilisŽes dans les chapitres suivants sont :

Ð La loi de puissance : & = &0
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La mŽthode de "forward folding" ajuste les param•tres de la forme spectrale sup-
posŽe sur les donnŽes mesurŽes en convoluant le spectre thŽorique avec les rŽponses
instrumentales. Cette opŽration est e! ectuŽe avec un estimateur de vraisemblance
qui compare le nombre de photons dans chaque bin en Žnergie reconstruite avec
le nombre de photons dans le m•me bin prŽdit par la forme spectrale, en prenant
en compte les rŽponses instrumentales. Pour la forme spectrale supposŽe, les para-
m•tres du mod•le les plus vraisemblables sont obtenus en maximisant lÕestimateur
de vraisemblance. Cette mŽthode ne permet donc pas de reconstruire un spectre
mesurŽ de la source mais peut estimer la pente du spectre ou encore comparer di-
verses hypoth•ses de forme spectrale. Dans la suite, une mŽthode de dŽconvolution
a ŽtŽ appliquŽe au cadre de lÕexpŽrience H.E.S.S. aÞn de reconstruire des spectres.
Cette mŽthode permettra en particulier la recherche dÕirrŽgularitŽs spectrales, au
chapitre 7.
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Dans le chapitre2, la mŽthode de reconstruction de spectre couramment utilisŽe
dans la collaboration H.E.S.S. a ŽtŽ introduite. On sÕintŽresse dans ce chapitre ˆ
une mŽthode alternative permettant dÕestimer les ßux par bins en Žnergie sans faire
dÕhypoth•se sur la forme spectrale intrins•que. Le but de cette mŽthode alternative
est de permettre la recherche ou lÕidentiÞcation dÕanomalies ou dÕe! ets de second
ordre dans les spectres, alors m•me que la forme intrins•que est inconnue. Les irrŽgu-
laritŽs spectrales induites par les oscillations entre photons et PTA dans un champ
magnŽtique (voir chapitre1) sont un exemple dÕe! et, qui sera prŽsentŽ au chapitre6.
La mŽthode de reconstruction spectrale proposŽe dans ce chapitre sera notamment
utilisŽe au chapitre 7 sur les donnŽes de H.E.S.S. pour la recherche dÕirrŽgularitŽs
spectrales dans le spectre du noyau actif de galaxie PKS 2155-304. Cette mŽthodes
est prŽsentŽe dans une note interne de la collaboration H.E.S.S. [132].

3.1 Introduction

Pour reconstruire correctement le spectre en Žnergie dÕune source, il est nŽcessaire
de corriger les donnŽes des e! ets de lÕinstrument. Comme il a ŽtŽ dŽtaillŽ dans le
chapitre 2, lors de lÕanalyse des Žv•nements, lÕŽnergie du photon est mesurŽe avec
une certaine erreur (le biais et ˆ la rŽsolution en Žnergie). LÕŽnergie mesurŽe, appelŽe
dans la suite "Žnergie reconstruite" di! •re donc de lÕŽnergie rŽelle que le photon
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avait, appelŽe "Žnergie vraie". Ces erreurs dans la reconstruction de lÕŽnergie des
Žv•nements peuvent dŽgrader la reconstruction du spectre en Žnergie. Les mŽthodes
dites de "dŽconvolution spectrale" ont pour objectif de corriger les spectres de ces
e! ets instrumentaux. Si lÕon suppose que ces erreurs sont gaussiennes, lÕŽcart type
de la gaussienne est appelŽe la rŽsolution en Žnergie et la di! Žrence entre la moyenne
et lÕŽnergie vraie est appelŽe le biais. Typiquement, dans H.E.S.S. la rŽsolution en
Žnergie est de 15% de lÕŽnergie vraie et le biais est de lÕordre de quelques pourcents.

Une mŽthode possible de dŽconvolution des e! ets instrumentaux consiste ˆ di-
viser la distribution des Žv•nements en Žnergie reconstruite par lÕacceptance (voir
chapitre 2) calculŽe en fonction de lÕŽnergie reconstruite. Dans ce cas, les e! ets
instrumentaux sont compris dans lÕacceptance. Comme expliquŽ au chapitre2, lÕac-
ceptance est calculŽe ˆ lÕaide de simulations Monte Carlo de la rŽponse du dŽtecteur.
Alors que dans le cas de lÕacceptance en fonction de lÕŽnergie vraie, des gerbes sont
gŽnŽrŽes ˆ Žnergie Þxe pour estimer lÕacceptance ˆ cette Žnergie, cette procŽdure
nÕa pas de sens pour lÕacceptance en fonction de lÕŽnergie reconstruite. LÕacceptance
en Žnergie reconstruite est calculŽe en fonction dÕun spectre physique en entrŽe, et
le rŽsultat sera donc fonction du choix de ce spectre. A partir dÕune hypoth•se de
dŽpart pour le spectre de la source, un spectre reconstruit est obtenu gr‰ce ˆ lÕac-
ceptance en Žnergie reconstruite calculŽe avec lÕhypoth•se de dŽpart. Si le spectre
reconstruit di! •re signiÞcativement de lÕhypoth•se de dŽpart, la procŽdure est itŽrŽe
en calculant lÕacceptance en Žnergie reconstruite avec le spectre obtenu ˆ lÕitŽration
prŽcŽdente. Cette mŽthode requiert donc de nombreux calculs et nÕest actuellement
pratiquement plus utilisŽe dans H.E.S.S.

Une autre mŽthode, dite de "forward-folding" et prŽsentŽe au chapitre2 sup-
pose une certaine paramŽtrisation de la fonction dŽcrivant le spectre en Žnergie de
la source. Ce spectre thŽorique, une fois convoluŽ par les e! ets de lÕinstrument, peut
•tre directement comparŽ aux donnŽes. Les param•tres du spectre thŽorique per-
mettant de dŽcrire au mieux les donnŽes sont ainsi dŽterminŽs de cette fa•on. Le
rŽsultat de cette mŽthode est donc lÕensemble des valeurs des param•tres du spectre
thŽorique qui dŽcrit le mieux les observations. Pour une hypoth•se di! Žrente du
spectre thŽorique, il faut recommencer lÕanalyse avec la nouvelle paramŽtrisation.
Cette mŽthode est utilisŽe de fa•on gŽnŽrale dans H.E.S.S. car les spectres astrophy-
siques observŽs avec H.E.S.S. nŽcessitent peu de param•tres (par exemple deux pour
une loi de puissance, voir chapitre2). En revanche, lorsque des e! ets de physique
exotique sont recherchŽs dans les spectres, il devient nŽcessaire de sÕa! ranchir de
lÕhypoth•se dÕune forme spectrale pour la reconstruction du spectre ; on parle alors
de spectre dŽconvoluŽ.

Le but de ce chapitre est de prŽsenter des mŽthodes de dŽconvolution des e! ets
instrumentaux, par ailleurs souvent utilisŽes en physique des hautes Žnergies. La
premi•re mŽthode, dŽveloppŽe dans les annŽes 1970 pour la reconstruction dÕimages
astrophysiques ßoutŽes, repose sur un algorithme faisant intervenir le thŽor•me de
Bayes. La deuxi•me mŽthode repose sur une simple minimisation de+2 avec un
terme de rŽgularisation. Ces deux mŽthodes sont dÕabord dŽcrites dans la suite
puis testŽes sur les donnŽes de quatre sources astrophysiques observŽes par H.E.S.S.



3.2. Notations 27

pour comparer les rŽsultats avec ceux obtenus avec les mŽthodes traditionnellement
utilisŽes dans H.E.S.S. La prŽcision des mŽthodes de dŽconvolution est enÞn estimŽe
ˆ lÕaide de simulations Monte Carlo. Les mŽthodes de dŽconvolution ŽtudiŽes dans
ce chapitre sont lÕapplication ˆ H.E.S.S. des mŽthodes dŽveloppŽes pour lÕexpŽrience
MAGIC et dŽtaillŽes dans [133]. Elles seront notamment utilisŽes au chapitre7 pour
la recherche de PTA. Elles sont intŽgrŽes dans le cadre de lÕanalyse standard de
H.E.S.S. et sont ˆ la disposition de la collaboration.

3.2 Notations

Les valeurs des Žnergies vraies et reconstruites sont notŽes respectivementEV

et ER. Les donnŽes sont distribuŽes dans un histogramme en Žnergie ˆ Žchelle lo-
garithmique ayant nV et nR bins pour les distributions respectivement des Žnergies
vraies et des Žnergies reconstruites. On note :

NR,j nombre dÕŽv•nements dans le binj de ER (j = 1 . . . nR)

NV,i nombre dÕŽv•nements dans le bini de EV (i = 1 . . . nV )

P(ER|EV )ij matrice de rŽponse (i = 1 . . . nV , j = 1 . . . nR)

CR,jl matrice de covariance deNR (j = 1 . . . nR, l = 1 . . . nR)

CV,ik matrice de covariance deNV (i = 1 . . . nV , k = 1 . . . nV )

LÕŽlŽment de matrice de rŽponseP(ER|EV )ij est la probabilitŽ quÕun Žv•nement
dÕŽnergie vraie du bini soit mesurŽ avec une Žnergie reconstruite dans le binj . Elle
prend en compte la rŽsolution en Žnergie et le biais de lÕinstrument :

NR,j = P(ER|EV )ij NV,i . (3.1)

La matrice de rŽponse est calculŽe gr‰ce ˆ des simulations Monte Carlo de lÕins-
trument e! ectuŽes ˆ Žnergie Þxe (voir chapitre2) et ne dŽpend donc pas dÕune
hypoth•se de forme spectrale. La matrice de rŽponse ne prend pas en compte les
pertes dÕŽv•nements dues au taux de dŽclenchement du tŽlescope ou aux coupures
de sŽlection de lÕanalyse. Cette correction est prise en compte dans lÕacceptance en
fonction de lÕŽnergie vraieA(EV ) qui est dŽterminŽe avec les m•mes simulations
Monte Carlo. On a donc de fa•on gŽnŽrale :

nR-

j =1

P(ER|EV )ij = 1 * i . (3.2)

La matrice de covariance reprŽsentant les corrŽlations entre les bins en Žnergie
reconstruite (respectivement en Žnergie vraie) est notŽeCR (respectivement CV ).
Les corrŽlations entre les di! Žrents bins en Žnergie reconstruite ne sont pas connues
car seule une mesure du spectre en Žnergie reconstruite est obtenue. Seule la trace
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de CR, reprŽsentant la somme en quadrature des erreurs sur le nombre dÕŽv•nements
dans chaque bin est connue, en supposant que le nombre dÕŽv•nements par bin suit
une loi de Poisson.

3.3 Principes

Il su" rait dÕinverser lÕŽquation3.1 pour obtenir la distribution en fonction de
lÕŽnergie vraieNV , qui donne le spectre vrai de la source. NŽanmoins, la matrice
de rŽponseP(ER|EV ) ne peut techniquement pas •tre inversŽe ˆ cause de valeurs
propres nulles ˆ la prŽcision de lÕordinateur pr•s. Pour contourner ce probl•me, on
introduit lÕestimateur des moindres carrŽs multidimensionnel

+2
0(X ) = ( NR " P(ER|EV )X )T C! 1

R (NR " P(ER|EV )X ) . (3.3)

Cette fonction est ˆ son minimum lorsqueX = NV . LÕidŽe gŽnŽrale des mŽthodes de
dŽconvolution est de trouver la solution qui minimise+2

0. En gŽnŽral, une minimisa-
tion directe aboutit ˆ de grandes erreurs sur la distribution obtenue, correspondant
ˆ de grandes valeurs absolues dans la matrice de covarianceCV . Ceci est dž aux
petites valeurs propres dans la matrice de rŽponse. Une procŽdure complŽmentaire
est requise pour minimiser les erreurs obtenues. Dans la suite, deux solutions sont
prŽsentŽes avec leur procŽdure dÕoptimisation respectives. La premi•re est une pro-
cŽdure classique dans la recherche de minima de fonctions et la deuxi•me est un
algorithme itŽratif basŽ sur le thŽor•me de Bayes.

La matrice de covarianceCV de la distribution des Žv•nements en fonction de
lÕŽnergie vraie peut elle •tre dŽterminŽe lors de la procŽdure de dŽconvolution. Il est
en e! et possible de simuler di! Žrentes observations en modiÞant alŽatoirement les
points du spectre en Žnergie reconstruite ˆ lÕintŽrieur de leurs barres dÕerreur. Ainsi,
en supposant que la statistique dans chaque bin de la distribution des Žv•nements
en Žnergie reconstruite est poissonienne, un spectre reconstruit simulŽ est gŽnŽrŽ en
tirant alŽatoirement une nouvelle valeur pour chaque bin, distribuŽe selon une loi
de Poisson suivant le nombre dÕŽv•nements mesurŽ dans le bin. De cette fa•on, au
minimum 500 spectres simulŽs sont construits puis dŽconvoluŽs suivant la procŽdure
dŽcrite dans ce chapitre. Les di! Žrents spectres dŽconvoluŽs permettent de calculer
les corrŽlations entre les bins en Žnergie vraie introduits par la mŽthode de dŽcon-
volution, notamment en raison de la rŽsolution en Žnergie Þnie de lÕinstrument. La
matrice de covarianceCV ainsi obtenue doit •tre incorporŽe ˆ lÕestimateur de+2

utilisŽ pour ajuster une forme spectrale aux donnŽes dŽconvoluŽes aÞn de prendre
correctement en compte les corrŽlations de bin ˆ bin.

3.3.1 Di ! Žrentes mŽthodes

¥ Minimisation avec un terme de rŽgularisation

De fa•on ˆ rŽduire les grandes incertitudes apparaissant dans la matrice de cova-
riance ˆ la Þn de la procŽdure, un terme de rŽgularisation est ajoutŽ+̂2

0. Le terme
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utilisŽ dans cette mŽthode est celui dit de "Tikhonov" [134] :

Reg(X ) =
nV-

i =1

!
d2X
dx2

" 2

i
. (3.4)

LÕajout de ce terme dans la fonction ˆ minimiser permet de rŽduire les artefacts
apparaissant lors de la minimisation directe en for•ant littŽralement la distribution
inconnue ˆ •tre rŽguli•re. Ce terme est pondŽrŽ gr‰ce ˆ lÕintroduction dÕun nouveau
param•tre w dans lÕexpression Þnale :

+2 =
w
2

+2
0 + Reg(X ) . (3.5)

Le param•tre w dŽtermine la force de la rŽgularisation de la solution. Pour de faibles
valeurs dew, la rŽgularisation est forte tandis que pour de petites valeurs dew, la
solution est tr•s proche du minimum de +2

0. Il est alors nŽcessaire de dŽÞnir un
crit•re pour pouvoir dŽterminer la valeur optimale de w. DÕapr•s lÕŽquation3.1, la
dŽconvolution est avant tout un changement de base entre Žnergies reconstruites et
Žnergies vraies et doit donc conserver la trace de la matrice de covariance. En e! et,
Žtant donnŽe lÕhypoth•se dÕune loi de Poisson pour la distribution des Žv•nements
par bins dÕŽnergie reconstruite, la trace de la matrice de covariance en fonction de
lÕŽnergie reconstruite est Žgale au nombre total dÕŽv•nements. La condition dÕŽga-
litŽ des traces des matricesCR et CV est donc Žquivalente ˆ la conservation du
nombre total dÕŽv•nements lors de la procŽdure de dŽconvolution. La minimisation
correcte de+2 est e! ectuŽe pour le param•trew optimal dŽterminŽ gr‰ce ˆ ce crit•re.

¥ DŽconvolution par itŽration

Cet algorithme, dit de "Richardson-Lucy" [135, 136] repose sur lÕidŽe que la
matrice de rŽponseP(ER|EV ) a une forme probabiliste inversŽeP(EV |ER). Une
fois que P(EV |ER) est dŽterminŽe, le probl•me est rŽsolu car la multiplication de
cette matrice par le vecteur dÕŽv•nementsNR donne la distribution vraie NV , par un
schŽma inverse de lÕŽquation3.1. La matrice P(EV |ER) peut •tre estimŽe ˆ lÕaide du
thŽor•me de Bayes, o•Ni reprŽsente la probabilitŽ du bini (le nombre dÕŽv•nements
dans le bin i divisŽ par le nombre total dÕŽv•nements) :

P(EV |ER)ji NR,j = P(ER|EV )ij NV,i . (3.6)

Dans cet algorithme, une nouvelle distribution vraieN (n)
V est calculŽe ˆ chaque

itŽration, en partant dÕune hypoth•se de dŽpartN (0)
V uniforme. Une distribution

reconstruite N (n)
R correspondante est calculŽe en fonction de cette nouvelle distribu-

tion vraie gr‰ce ˆ lÕŽquation3.1. LÕitŽration suivanteN (n+1)
V est obtenue ˆ lÕaide du
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thŽor•me de Bayes donnŽ ˆ lÕŽquation3.6 :

N (n+1)
V,i =

nR-

j

P(ER|EV )ij N (n)
V,i

N (n)
R,j

NR,j

= N (n)
V,i

nR-

j

P(ER|EV )ij
NR,j

. nV
k P(ER|EV )kj N (n)

V,k

. (3.7)

Il est dŽmontrŽ que si cet algorithme converge, il tend vers la solution de+2
0 mini-

male lorsque le nombre dÕitŽrations tend vers lÕinÞni [137]. Comme pour la solution
directe de la minimisation de +2

0, la solution obtenue ici prŽsente de grandes er-
reurs lorsque le nombre dÕitŽrations tend vers lÕinÞni. En e! et, en raison des valeurs
propres nulles ˆ la prŽcision de lÕordinateur pr•s dans la matrice de rŽponse, des
artefacts apparaissent et sont ampliÞŽs ˆ chaque nouvelle itŽration. La procŽdure
de rŽgularisation consiste ici ˆ stopper lÕalgorithme avant que de tels artefacts nÕap-
paraissent. Le crit•re pour arr•ter lÕalgorithme est le m•me que celui utilisŽ dans la
mŽthode prŽcŽdente pour optimiser la valeur dew, ˆ savoir lÕŽgalitŽ des traces des
matrices de covarianceCR et CV (voir Þgure 3.1). LÕŽtude de possibles dŽpendances
du spectre dŽconvoluŽ sur lÕhypoth•se de dŽpartN (0)

V montre que le rŽsultat nÕen
dŽpend pas. Les rŽsultats obtenus sont identiques pour des hypoth•ses de dŽpart
uniformes, croissantes ou dŽcroissantes avec lÕŽnergie.

¥ Optimisation des param•tres de rŽgularisation

Les valeurs optimales des param•tres de rŽgularisation,w pour le terme de Ti-
khonov ou le nombre dÕitŽrations pour lÕalgorithme avec le thŽor•me de Bayes dŽ-
pendent des conÞgurations de binning et varient donc dÕune analyse ˆ lÕautre. La
Þgure 3.1 montre lÕŽvolution du rapport des traces deCV par rapport ˆ CR en
fonction des param•tres de rŽgularisation pour lÕexemple dÕune analyse. Ces Þgures
ont ŽtŽ construites dans le cas particulier de lÕanalyse du spectre de la source PKS
2155-304 dont les Žv•nements ont ŽtŽ reconstruits avec la mŽthodeModel++ (voir
chapitre 2). Elles montrent que le rapport des traces augmente ˆ mesure que les pa-
ram•tres de rŽgularisation sont grands, cÕest ˆ dire que la rŽgularisation est faible.
De fa•on cohŽrente, les deux courbes tendent vers la m•me valeur lorsque la rŽgu-
larisation est faible et que la solution obtenue est celle du minimum de+2

0. Pour
chaque valeur du nombre dÕitŽrations, une valeur dew peut •tre associŽe, et les
deux mŽthodes doivent alors donner des rŽsultats similaires. Les valeurs optimales
des param•tres de rŽgularisation ˆ utiliser lors de la dŽconvolution sont obtenues
lorsque le rapport des traces des matrices de covariance vaut 1. Pour cet exemple
w ! 0.01 semble optimal et 3 itŽrations su" sent.
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Figure 3.1 Ð(Extrait de [132]) Rapport des traces des matrices de covarianceCV

et CR en fonction de w dans la mŽthode avec terme de Tikhonov (ˆ gauche) et du
nombre dÕitŽrations dans la mŽthode de Richardson-Lucy (ˆ droite).

3.3.2 Des probabilitŽs aux ßux

Dans les donnŽes reconstruites par H.E.S.S., certains Žv•nements ne sont pas des
photons ou ne proviennent pas de la source et contribuent au bruit de fond (voir
chapitre 2). Pour convertir en ßux la distribution de probabilitŽ en Žnergie vraie
obtenue apr•s dŽconvolution, il faut donc dÕabord soustraire le fond. En reprenant
le schŽma de la soustraction du fond expliquŽ au chapitre2, les donnŽes des rŽgions
"ON" et "OFF" sont dŽconvoluŽes de la rŽponse instrumentale sŽparŽment puis une
soustraction bin par bin est e! ectuŽe. Cette soustraction est e! ectuŽe en prenant
en compte le facteur de normalisation" des aires des rŽgions "ON" et "OFF". A
la Þn de la dŽconvolution, les probabilitŽs par bin dÕŽnergie vraieN ON

V et N OF F
V

des rŽgions "ON" et "OFF" respectivement sont obtenues. Le ßux de la source dans
chaque bin dÕŽnergie vraie, en photons.TeV! 1s! 1m! 2, est ensuite calculŽ ˆ lÕaide de
la formule :

!
dN
dE

"

i
=

1
$ Ei Tobs A(Ei )

!
N ON

V,i "
1
"

N OF F
V,i

"
, (3.8)

o• $ Ei est la taille du bin i , Tobs est le temps dÕobservation etA(Ei ) est lÕacceptance
en fonction de lÕŽnergie vraieEi . LÕacceptance dŽpend des conditions dÕobservation,
comme lÕangle zŽnithal ou lÕe" cacitŽ optique qui peuvent varier dÕun run ˆ lÕautre.
Pour que cette quantitŽ soit correctement calculŽe, il convient dÕen faire la moyenne
sur tous les runs, pondŽrŽs par le temps dÕobservation respectif de chaque run.
Cette procŽdure nÕest pas spŽciÞque ˆ la mŽthode de dŽconvolution prŽsentŽe dans
ce chapitre mais est le moyen standard de calculer les rŽponses instrumentales sur
une addition de di! Žrents runs dÕobservation. Une procŽdure similaire est utilisŽe



32 Chapitre 3. MŽthodes de dŽconvolution spectrale

pour la matrice de rŽponse, qui dŽpend Žgalement des conditions dÕobservation :

Ai = A(Ei ) =
.

run r Ar
i T r

Tobs
(3.9)

P(ER|EV )ij =

.
run r P(ER|EV )r

ij (Ar
j T r )

.
run s(As

j Ts)

=

.
run r P(ER|EV )r

ij (Ar
j T r )

Aj Tobs
. (3.10)

Un exemple dÕacceptance est montrŽ au chapitre2. Cette acceptance, en gŽnŽral
monotone croissante, permet de dŽterminer le domaine dÕŽnergie utilisŽ pour la re-
prŽsentation graphique du ßux di! Žrentiel et lÕajustement de di! Žrents mod•les. La
borne infŽrieure en Žnergie correspond ˆ lÕŽnergie vraie pour laquelle lÕacceptance
est ˆ un certain pourcentage de sa valeur maximale, atteinte ˆ plus haute Žner-
gie. En gŽnŽral ce pourcentage est choisi autour de 15% pour assurer un seuil en
Žnergie faible sans pour autant explorer des rŽgions ˆ basse Žnergie o• lÕestimation
de lÕacceptance , calculŽe par simulations Monte Carlo, sou! re de grandes erreurs
systŽmatiques. La limite ˆ haute Žnergie est en revanche atteinte lorsquÕil nÕy a pas
assez dÕŽv•nements pour construire un nouveau bin.

Dans la procŽdure de dŽconvolution prŽsentŽe ici, il nÕy a pas de contraintes sur
le binning en Žnergie reconstruite et celui en Žnergie vraie. NŽanmoins, la rŽsolu-
tion en Žnergie limite naturellement le binning en Žnergie reconstruite. Un binning
trop Þn (en dessous de la rŽsolution en Žnergie) impliquerait de grandes corrŽlations
entre les colonnes de la matrice de rŽponse, se traduisant par une solution bruitŽe
avec beaucoup dÕartefacts. Le binning est Žgalement limitŽ par la statistique dispo-
nible. En partant dÕun binning Þn en Žnergie reconstruite, les bins sont fusionnŽes
deux-ˆ-deux jusquÕˆ ce que le nombre dÕŽv•nements dans chaque soit signiÞcatif par
rapport au fond ˆ un certain niveau prŽdŽÞni. La signiÞcativitŽ est calculŽe ˆ lÕaide
de la formule 17 de [138]. Dans la suite, une signiÞcativitŽ de 2, par bin est requise.
Concernant le binning en Žnergie vraie, il est pris plus large que le binning en Žnergie
reconstruite aÞn dÕŽviter que lÕŽquation3.1 soit sous-contrainte (nR < n V ). Dans
MAGIC, une valeur typique du rapport de la taille des bins en Žnergie vraie par
rapport ˆ la taille des bins en Žnergie reconstruite est de 1.4 [133]. Le binning ne
dŽpend donc que de deux param•tres, la taille relative des bins en Žnergie recons-
truite par rapport ˆ la rŽsolution en Žnergie ainsi que le rapport des tailles des bins
en Žnergie reconstruite et vraie. Dans la suite, les rŽsultats sont obtenus avec des
valeurs respectives de 1.0 et 1.4 pour ces param•tres.

3.3.3 Ajustement dÕun mod•le spectral

LÕavantage de la mŽthode de dŽconvolution est de fournir des bins de ßux expŽri-
mentaux sur lesquels nÕimporte quelle forme spectrale peut •tre ajustŽe Žtant donnŽ
quÕaucune hypoth•se de forme spectrale nÕa ŽtŽ faite. LÕajustement dÕun mod•le sur
le spectre dŽconvoluŽ doit cependant •tre e! ectuŽ avec certaines prŽcautions, pour
prendre en compte les corrŽlations qui apparaissent entre les bins. LÕestimateur des
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moindres carrŽs correct utilise la matrice de covarianceCV dŽterminŽe lors de la
procŽdure de dŽconvolution :

+2 = ( %th (E ) " %mes)T C! 1
V (%th (E ) " %mes) . (3.11)

Il est en principe possible de contre-balancer nÕimporte quelle corrŽlation avec cette
mŽthode. NŽanmoins, des Žtudes Monte Carlo dŽtaillŽes en section3.5 montrent que
de grandes corrŽlations conduisent ˆ de grandes erreurs systŽmatiques. Des corrŽla-
tions plus grandes que 0.5 dŽtŽriorent signiÞcativement la qualitŽ de lÕajustement.
Ce probl•me est le seul limitant a priori la possibilitŽ dÕutiliser un binning plus
Þn que la rŽsolution en Žnergie o• de grandes corrŽlations apparaissent. Les deux
mŽthodes de dŽconvolution introduites ici ne sont pas Žquivalentes sur le plan des
corrŽlations entre bins. De fa•on gŽnŽrale, la rŽgularisation avec un terme de Tikho-
nov introduit plus de corrŽlation que la rŽgularisation par itŽrations. Par exemple,
la Þgure3.2 montre la matrice de corrŽlation obtenue lors de lÕanalyse du spectre de
Markarian 421 avec la rŽgularisation avec le terme de Tikhonov (Þgure de gauche) et
la rŽgularisation par itŽrations (Þgure de droite). La mŽthode de rŽgularisation avec
le terme de Tikhonov montre de plus grandes corrŽlations. NŽanmoins, la di! Žrence
nÕest pas toujours aussi grande. Cette source, observŽe ˆ grand angle zŽnithal est
choisie ici car elle prŽsente un bon exemple de di! Žrences de corrŽlations entre les
deux mŽthodes. La rŽgion ˆ petits indices des bins (basse Žnergie) o• les corrŽlations
sont plus grandes, correspondent ˆ la rŽgion en Žnergie o• lÕacceptance en fonction
de lÕŽnergie vraie dŽcro”t rapidement, conduisant ˆ des points spectraux non Þables
( A(E) < 0.15Amax). Ces bins ne sont pas inclus dans la reprŽsentation graphique
ni pour lÕajustement des mod•les.
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Figure 3.2 ÐCorrelations entre les bins pour la rŽgularisation avec le terme de
Tikhonov (ˆ gauche) et la rŽgularisation par itŽrations (ˆ droite) pour le spectre de
Markarian 421. Les axesx et y indexent les bins.



34 Chapitre 3. MŽthodes de dŽconvolution spectrale

3.4 Spectres de sources astrophysiques

Dans cette section, les mŽthodes de dŽconvolution sont appliquŽes sur des sources
brillantes communŽment observŽes par H.E.S.S. : la nŽbuleuse du Crabe, Sagittarius
A% ainsi que deux noyaux actifs de galaxie (NAG, voir chapitre4), Markarian 421
et PKS 2155-304. Les spectres sont produits ˆ partir des Žv•nements reconstruits
ˆ lÕaide de la mŽthode de Hillas (voir chapitre2) et sŽlectionnŽs avec des coupures
l‰ches. La mŽthode de rŽgularisation par itŽrations est utilisŽe.

La nŽbuleuse du Crabe a ŽtŽ observŽe par H.E.S.S. entre 2003 et 2005 sous un
angle zŽnithal moyen de 45$. Les analyses prŽcŽdentes montrent lÕexistence dÕune
coupure exponentielle dans le spectre autour de 15 TeV. Le spectre obtenu par
dŽconvolution avec rŽgularisation par itŽrations est montrŽ sur la Þgure3.3. Pour
comparaison, le spectre publiŽ par H.E.S.S. sur les m•mes donnŽes est aussi montrŽ.
LÕajustement du spectre dŽconvoluŽ par une loi de puissance avec coupure exponen-
tielle, e! ectuŽ avec la formule3.11, donne un indice spectral& = 2 .46± 0.02(stat)
et une coupureEc = 16.7± 2.0(stat) TeV, en accord avec les rŽsultats de 2005 [114].
Les corrŽlations entre les bins sont presque nulles ˆ lÕexception des trois derniers, ce
qui assure un ajustement robuste de la forme spectrale sur les donnŽes.
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Figure 3.3 Ð(Extrait de [132]) A gauche : spectre de la nŽbuleuse du Crabe obtenu
avec rŽgularisation par itŽrations (points noirs), comparŽ aux rŽsultats publiŽs [114]
(points rouges). La ligne noire est lÕajustement dÕune loi de puissance avec coupure
exponentielle aux donnŽes dŽconvoluŽes. A droite : spectre de Markarian 421 avec
rŽgularisation par itŽrations (points rouges) et rŽgularisation avec le terme de Ti-
khonov (points noirs). La courbe noire est lÕajustement dÕune loi de puissance avec
coupure exponentielle sur le spectre obtenu par rŽgularisation avec le terme de Ti-
khonov.

Markarian 421 est un NAG situŽ ˆ un dŽcalage vers le rouge de 0.031. Il a
ŽtŽ observŽ par H.E.S.S. sous un grand angle zŽnithal proche de60$ pendant une
Žruption en 2004 [139]. En raison de ce tr•s grand angle zŽnithal, le seuil en Žnergie
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pour le spectre est autour de 1 TeV et le spectre sÕŽtend jusquÕˆ des Žnergies de lÕordre
de 20 TeV. Le spectre montre une coupure exponentielle tr•s marquŽe qui sÕexplique
ˆ la fois par une coupure intrins•que ˆ la source et par lÕabsorption des photons les
plus ŽnergŽtiques sur le fond de lumi•re extragalactique (FLE). Ce dernier e! et, dŽjˆ
introduit au chapitre 1, sera dŽcrit en dŽtail au chapitre4. LÕajustement dÕune loi
de puissance avec coupure exponentielle au spectre obtenu par rŽgularisation avec le
terme de Tikhonov donne un indice spectral& = 2 .16± 0.06(stat) et une Žnergie de
coupureEc = 3 .4 ± 0.2(stat) TeV. Ces param•tres sont en accord avec ceux publiŽs
dans [139]. La mŽthode de rŽgularisation par itŽrations donne un indice spectral
lŽg•rement plus mou de& = 2 .24± 0.06, en accord avec la premi•re mŽthode. Cette
deuxi•me mŽthode donnant des bins moins corrŽlŽs (voir section3.3), ses rŽsultats
sont considŽrŽs comme plus robustes.

PKS 2155-304 est une source intŽressante pour Žtudier les e! ets du niveau de
fond sur la mŽthode Žtant donnŽ que ce NAG a ŽtŽ observŽ avec di! Žrents niveaux
de signal sur bruit, gr‰ce ˆ son Žruption de la Þn juillet 2006 [140]. Les spectres pour
lÕŽtat bas et lÕŽtat haut sont montrŽs sur la Þgure3.4. Une coupure signiÞcative est
vue dans le spectre de lÕŽtat haut alors quÕil nÕy a pas dÕindication de courbure
dans lÕŽtat bas. Les param•tres spectraux sont en bon accord avec les publications
de [141, 142, 143] avec un indice spectral& = 3 .23± 0.03(stat) dans lÕŽtat bas. Dans
lÕŽtat haut, lÕindice spectral est& = 2 .66± 0.04(stat) pour une coupure ˆ lÕŽnergie
Ec = 0 .97± 0.07(stat) TeV.
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Figure 3.4 Ð(Extrait de [132]) A gauche : spectre de PKS 2155-304 dans lÕŽtat
haut (points noirs) et dans lÕŽtat bas (points rouges) obtenus par la mŽthode avec
rŽgularisation par itŽrations avec respectivement un ajustement avec une loi de puis-
sance avec coupure exponentielle et une simple loi de puissance. A droite : spectre
de Sagittarius A% avec la mŽthode avec rŽgularisation par itŽrations (points noirs)
et lÕajustement dÕune loi de puissance avec coupure exponentielle ainsi que le spectre
obtenu par forward-folding pour la m•me forme spectrale, avec la rŽgion de conÞance
ˆ 1 , (zone en rouge).
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Pour un dernier exemple, le spectre de Sagittarius A%reconstruit ˆ partir dÕune
analyse Model++ (voir chapitre 2) avec coupure standard des donnŽes est mon-
trŽ sur la Þgure3.4, avec le rŽsultat de lÕanalyse spectrale standard de H.E.S.S.,
qui est la mŽthode de "forward-folding". Les param•tres spectraux de lÕajuste-
ment dÕune loi de puissance avec coupure exponentielle sont en tr•s bon accord.
Pour le spectre dŽconvoluŽ avec rŽgularisation par itŽration, lÕindice spectral est
& = 2 .23 ± 0.07(stat) comparŽ ˆ & = 2 .22 ± 0.04(stat) pour le forward-folding et
respectivementEc = 5 .6 ± 1.4(stat) TeV et Ec = 6 .4 ± 1.1(stat) pour lÕŽnergie de
coupure.

3.5 Etudes systŽmatiques

Une analyse des performances de la mŽthode de dŽconvolution avec rŽgularisa-
tion par itŽrations est prŽsentŽe dans cette section. Pour cette Žtude, des spectres
simulŽs sont gŽnŽrŽs suivant une forme spectrale dŽterminŽe, et la qualitŽ de la
reconstruction est simplement estimŽe en la comparant avec lÕhypoth•se de dŽpart.

3.5.1 GŽnŽration de spectres simulŽs

La gŽnŽration des spectres simulŽs est la premi•re partie de la cha”ne dÕŽtude
Monte Carlo. Elle doit •tre faite avec beaucoup de prŽcaution aÞn de ne pas in-
troduire de biais dans lÕŽtude et de rester la plus proche possible des conditions
standard de lÕanalyse. La gŽnŽration des spectres est divisŽe en deux parties : la gŽ-
nŽration des photons du signal, qui suivent la forme spectrale dŽterminŽe ˆ lÕavance,
et la gŽnŽration des photons du bruit de fond. Le nombre respectif de ces photons
est ÞxŽ et peut •tre dŽterminŽ de fa•on ˆ correspondre ˆ des situations dÕanalyse
rŽelles. Dans la suite, une Žtude Monte Carlo sans bruit de fond est dÕabord rŽalisŽe
aÞn dÕestimer de possibles erreurs provenant purement de la mŽthode de dŽconvo-
lution spectrale. Une source brillante avec un rapport signal sur bruit de 1 et une
signiÞcativitŽ de 80, (9000 photons de signal) est ensuite simulŽe pour tester les
erreurs systŽmatiques induites par la contamination du bruit de fond et les mŽthodes
de soustraction.

LÕŽnergie vraie des Žv•nements de signal est gŽnŽrŽe suivant une loi de probabilitŽ
dŽÞnie par le produit du spectre thŽorique simulŽ et de lÕacceptance en fonction de
lÕŽnergie vraie. En vertu de lÕŽquation3.8, cette quantitŽ est proportionnelle ˆ la
probabilitŽ de la distribution des Žv•nements en Žnergie vraie. LÕacceptance permet
de prendre en compte la sensibilitŽ du tŽlescope en fonction de lÕŽnergie. Une Žnergie
reconstruite est associŽe ˆ chaque Žv•nement en tirant alŽatoirement sa valeur dans
une gaussienne prenant en compte la rŽponse instrumentale (rŽsolution en Žnergie et
biais, voir chapitre 2), dŽcrivant ainsi la matrice de rŽponse. Il aurait ŽtŽ possible de
simuler les Žv•nements eux-m•mes, depuis la gŽnŽration de gerbes atmosphŽriques
jusquÕˆ la reconstruction de ces Žv•nements, mais cela aurait en fait ŽtŽ Žquivalent
ˆ recalculer la matrice de rŽponse et lÕacceptance. Dans cette analyse, la matrice
de rŽponse et lÕacceptance utilisŽes sont obtenues dans les conditions dÕobservation
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de PKS 2155-304 pour lÕensemble des donnŽes. Ces conditions impliquent un seuil
en Žnergie de 400 GeV, considŽrŽ lors de lÕajustement de la forme thŽorique sur le
spectre.

AÞn dÕ•tre cohŽrent avec le choix de lÕacceptance et de la matrice de rŽponse, les
Žv•nements de fond pour les zones "ON" et "OFF" (voir section3.3.2) sont gŽnŽrŽs
suivant la forme du fond mesurŽ dans le jeu de donnŽes de PKS 2155-304. De cette
fa•on, un bruit de fond rŽaliste est obtenu. Les mŽthodes de soustraction du fond
sont pratiquement indŽpendantes de la forme spectrale du bruit de fond, le niveau
de fond comptant davantage pour cette Žtude.

3.5.2 Reconstruction dÕun indice spectral

Les erreurs systŽmatiques sur la reconstruction des indices spectraux sont Žtu-
diŽs dans cette section. Des spectres simulŽs sont gŽnŽrŽs avec des indices spectraux
variant entre 2.0 et 3.9 par marche de 0.1. 100 spectres sont simulŽs pour chaque
indice spectral testŽ. Les spectres simulŽs selon la mŽthode expliquŽe ci-dessus sont
dŽconvoluŽs avec la mŽthode de rŽgularisation par itŽration. Les spectres dŽconvo-
luŽs sont ensuite ajustŽs avec une loi de puissance en tenant compte des corrŽlations
entre bins (voir Žquation 3.11). La moyenne et lÕŽcart type des rŽsultats sont cal-
culŽs pour chaque indice spectral testŽ aÞn dÕen estimer lÕerreur systŽmatique. La
Þgure 3.5 montre le rŽsultat de cette analyse pour une source sans bruit de fond.
Pour chaque indice spectral, le biais est nŽgligeable au regard de lÕerreur systŽma-
tique de dispersion (lÕŽcart-type), ce qui montre que la mŽthode de dŽconvolution
nÕen introduit pas.
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Figure 3.5 Ð(Extrait de [132]) Reconstruction de lÕindice dÕune loi de puissance
sans bruit de fond. A gauche : Indice reconstruit en fonction de lÕindice simulŽ, la
ligne continue est la bissectrice&reco = &simu. A droite : Biais et erreur systŽmatique
en fonction de lÕindice simulŽ.

Les rŽsultats pour la source avec un rapport signal sur bruit de 1 sont montrŽs
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sur la Þgure3.6. Les erreurs systŽmatiques sont multipliŽes par deux par rapport ˆ la
source sans bruit de fond et le biais augmente de la m•me fa•on tout en restant plus
petit que lÕerreur systŽmatique de dispersion. Une erreur systŽmatique dÕenviron 0.1
due ˆ la cha”ne dÕanalyse doit ainsi •tre rajoutŽe ˆ lÕerreur statistique dŽterminŽe
durant lÕajustement de la loi de puissance.
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Figure 3.6 Ð(Extrait de [132]) Reconstruction dÕune loi de puissance avec rapport
signal sur bruit de 1. A gauche : Indice reconstruit en fonction de lÕindice simulŽ, la
ligne continue est la bissectrice&reco = &simu. A droite : Biais et erreur systŽmatique
en fonction de lÕindice simulŽ.

Le m•me genre dÕŽtudes a ŽtŽ e! ectuŽe avec la mŽthode de "forward-folding"
dans [144]. La Þgure 3.7 montre les rŽsultats de la comparaison de simulation de
spectres en loi de puissance avec la reconstruction avec la mŽthode de "forward-
folding" pour une source avec un rapport signal sur bruit de 0.3. De plus, les erreurs
systŽmatiques dues ˆ des conditions dÕopŽration non-optimales, qui ne sont pas prises
en compte dans les simulations Monte Carlo utilisŽes pour le calcul des rŽponses
instrumentales ont ŽtŽ ŽtudiŽes dans [144]. Ces erreurs proviennent notamment de
la variation du gain des photo-multiplicateurs, de la prŽsence de pixels cassŽs ou de
conditions atmosphŽriques variŽes. LÕerreur systŽmatique ajoutŽe par ces e! ets est
estimŽe autour de 0.1 pour lÕindice spectral et 20% pour le ßux.

3.5.3 Reconstruction dÕune coupure exponentielle

La capacitŽ de la mŽthode de dŽconvolution ˆ reconstruire des caractŽristiques
spectrales, comme une coupure exponentielle, est ŽtudiŽe dans cette section. Pour
cette analyse, la source simulŽe a un rapport signal sur bruit de 5 et une signiÞ-
cativitŽ de 120, de fa•on ˆ ce que la source soit signiÞcative au delˆ de lÕŽnergie
de coupure aÞn de tester sa reconstruction. 50 spectres sont gŽnŽrŽs pour 11 com-
binaisons di! Žrentes dÕindice spectral et dÕŽnergie de coupure. Ces param•tres sont
rŽsumŽs sur dans la table3.1 avec la sensibilitŽ calculŽe pour chaque combinaison de
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Figure 3.7 Ð(Extrait de [144]) Reconstruction de lÕindice dÕune loi de puissance
avec la mŽthode de "forward-folding" pour rapport signal sur bruit de 0.3.

ces param•tres. Cette sensibilitŽ correspond au pourcentage de spectres simulŽs qui
sont mieux ajustŽs avec une coupure exponentielle. Les spectres avec des coupures
exponentielles ˆ haute Žnergie nÕont pas ŽtŽ ŽtudiŽs pour des indices spectraux mous
(> 3) en raison du faible nombre dÕŽv•nements ˆ ces Žnergies.

! ! ! ! ! ! ! ! !Ec (TeV)
&

2.0 2.5 3.0 3.5

1.0 1 1 0.8 0.56

5.0 0.98 0.98 0.44

10.0 0.94 0.92

15.0 0.86 0.78

Table 3.1 Ð SensibilitŽ ˆ une coupure exponentielle pour les param•tres& et Ec

testŽs, donnŽe par le pourcentage de spectres simulŽs qui sont mieux ajustŽs avec une
coupure exponentielle.

La qualitŽ de la reconstruction des spectres avec coupure exponentielle est mon-
trŽe sur la Þgure3.8. Cette Þgure prŽsente la reconstruction des param•tres dÕune
loi de puissance avec coupure exponentielle avec un rapport signal sur bruit de 5. La
qualitŽ de la reconstruction de lÕindice spectral est moins bonne pour une Žnergie
de coupure de 1 TeV car elle est proche du seuil en Žnergie de lÕanalyse autour de
400 GeV (voir section3.5.1).
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Figure 3.8 ÐReconstruction de spectres en loi de puissance avec coupure exponen-
tielle pour une source avec un rapport signal sur bruit de 5. A gauche : reconstruction
de lÕindice spectral. A droite : reconstruction de lÕŽnergie de coupure.

La mŽthode de dŽconvolution spectrale prŽsentŽe dans ce chapitre permet de
reconstruire un spectre en Žnergie binnŽ et corrigŽ des rŽponses instrumentales.
Contrairement ˆ la mŽthode de "forward-folding" couramment utilisŽe dans H.E.S.S.,
cette mŽthode ne fait pas dÕhypoth•se sur la forme intrins•que du spectre, ce qui
permet notamment de lÕutiliser pour la recherche dÕe! ets spectraux de second ordre.
Pour cette raison, elle sera utilisŽe au chapitre7 pour la recherche dÕirrŽgularitŽs
spectrales dans le spectre de PKS 2155-304.



Chapitre 4
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Le but de ce chapitre est de dŽcrire et formaliser les processus physiques fonda-
mentaux qui sont dÕintŽr•t pour lÕastronomie gamma extragalactique ˆ des Žnergies
de lÕordre du TeV. Ces processus sont prŽsentŽs ici en deux parties, les processus ˆ
lÕoeuvre au niveau des sources et les processus intervenant lors de la propagation
entre la source et lÕobservateur.

4.1 Emission et absorption de photons ˆ tr•s haute Žner-
gie

Les sources de photons ˆ tr•s haute Žnergie sont capables dÕaccŽlŽrer des par-
ticules chargŽes jusquÕˆ de tr•s hautes Žnergies (THE). Ces particules rayonnent
ensuite en Žmettant en particulier des photons ˆ tr•s hautes Žnergies (GeV-TeV),
mais Žgalement ˆ des Žnergies plus faibles (radio, optique, rayons X). Dans cette
section, les sources extragalactiques connues sont dÕabord prŽsentŽes, puis les prin-
cipaux processus physiques pertinents pour lÕŽmission de ces photons sont dŽcrits
dans cette section.

4.1.1 Sources extragalactiques de photons ˆ tr•s haute Žnergie

Les sources extragalactiques de photons de tr•s hautes Žnergies actuellement
dŽtectŽes appartiennent ˆ la classe des Noyaux Actifs de Galaxie (NAG). Les NAG,
principalement au coeur de galaxies elliptiques gŽantes, sont constituŽs dÕun trou
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noir central supermassif dont les masses sont comprises entre106 et 1010 fois la masse
du soleil. Un disque dÕaccrŽtion se forme ˆ partir des matŽriaux froids ˆ proximitŽ
du trou noir supermassif. Dans certains cas lÕŽnergie retirŽe du disque dÕaccrŽtion,
de taille environ 0.1-1 pc, permet lÕŽmergence de jets relativistes dans des directions
opposŽes. Ces jets, dont la taille peut atteindre le kpc, se terminent en lobes visibles
en radio lorsque lÕŽnergie nÕest plus su" sante pour conÞner les particules. Seuls
environ 1% des NAG prŽsentant des jets relativistes.

Il est communŽment admis que des particules accŽlŽrŽes ˆ tr•s hautes Žnergies,
qui permettent lÕŽmission de photons ˆ des Žnergies de lÕordre du TeV sont prŽsentes
dans les jets des NAG. Les jets des NAG seraient donc responsables de lÕŽmission
ˆ tr•s hautes Žnergies, collimatŽe dans lÕaxe des jets en raison de leur caract•re
relativiste. Ainsi, la majoritŽ des sources extragalactiques dŽtectŽes ˆ tr•s hautes
Žnergies sont des blazars, cÕest ˆ dire des NAG dont les jets sont orientŽs en direction
de lÕobservateur. Lorsque les jets ne sont pas alignŽs en direction de lÕobservateur,
on parle plus gŽnŽralement de radiogalaxie, en rŽfŽrence ˆ lÕŽmission Žtendue visible
en radio des jets et des lobes. Les radiogalaxies les plus proches, comme Centaurus
A [145] et M87 [146] sont Žgalement dŽtectables ˆ tr•s hautes Žnergies.

4.1.2 Di ! usion Compton et processus subsŽquents

On sÕintŽresse ici au rayonnement produit par un lepton, en gŽnŽral un Žlectron
ou un positron, accŽlŽrŽ ˆ haute Žnergie$mc2 caractŽrisŽe par son facteur de Lo-
rentz $ avecm la masse du lepton. On parlera pour lÕensemble des processus liŽs ˆ
un lepton de processus leptoniques, par opposition aux processus hadroniques qui
seront rapidement dŽcrits ˆ la Þn de cette section. Le processus leptonique principal
est la di! usion Compton dÕun photon sur un lepton, les autres processus leptoniques
dŽcrits ici pouvant en e! et sÕinterprŽter comme Žtant des cas particuliers de di! u-
sion Compton [147]. Par abus de langage, on parlera dans la suite dÕŽlectrons ˆ la
place de leptons, sans vouloir pour autant perdre en gŽnŽralitŽ, les processus dŽcrits
ci-dessous Žtant valables identiquement pour les Žlectrons et les positrons.

¥ Di ! usion Compton

La di! usion Compton est le nom donnŽ ˆ la di! usion dÕun photon sur un Žlectron.
La Þgure4.1 montre un schŽma de cette di! usion dans le rŽfŽrentiel instantanŽ de
lÕŽlectron.! %est lÕangle de di! usion du photon sortant par rapport ˆ la direction
de propagation du photon entrant, dŽÞnissant lÕaxez%du syst•me de coordonnŽes
dans le rŽfŽrentiel de lÕŽlectron. Si on note respectivement- %

1 et - %
2 les Žnergies

dans le rŽfŽrentiel de lÕŽlectron des photons entrants et sortants, la conservation du
quadrivecteur Žnergie-impulsion donne la relation de cinŽmatique [147] :

- %
2 =

- %
1

1 + ( !
1

m (1 " cos! %)
. (4.1)

Pour revenir dans le rŽfŽrentiel du laboratoire, on utilise la transformation de Lorentz
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inverse :
- 2 = $-%

2(1 " . cos! %) , (4.2)

o• on a supposŽ que les Žlectrons sont relativistes ($ & 1).

- %
1

z%

- %
2

! %

Figure 4.1 Ð Di! usion Compton dans le rŽfŽrentiel de lÕŽlectron.

Dans la limite o• - %
1 + m, appelŽ rŽgime Thomson, on obtient le cas de la

di! usion Žlastique, o•- %
1 = - %

2 et lÕŽnergie de lÕŽlectron est inchangŽe. Dans ce cas,
la section e" cace du processus sÕŽcrit simplement8#r 2

e/ 3 o• r e = e2/mc 2 est le
rayon classique de lÕŽlectron.

Dans le cas gŽnŽral, il est nŽcessaire dÕutiliser une description relativiste pour
le calcul de la section e" cace, ce qui peut •tre fait dans le cadre de lÕŽlectrodyna-
mique quantique. Les deux diagrammes ˆ lÕordre principal pour le processus sont
rŽsumŽs sur la Þgure4.2, correspondant ˆ lÕabsorption avant Žmission dÕun photon
par lÕŽlectron dans le premier cas, et ˆ lÕŽmission avant absorption dans le deuxi•me
cas. Le calcul de ces deux diagrammes montre que la section e" cace di! Žrentielle
de di! usion dans lÕangle solide d" %sÕŽcrit [148] :

d, C =
r 2

e

2

!
- %

2

- %
1

" 2 !
(- %

2 " - %
1)2

- %
1- %

2
+ 4( "$e1 á"$e2)2

"
d" %d- %

2 , (4.3)

o• "$e1 et "$e2 sont les vecteurs de polarisation du photon entrant et du photon sortant.
La quantitŽ "$e1 á"$e2 est invariante de Lorentz. AÞn de dŽcrire un faisceau non polarisŽ,
on moyenne sur les deux Žtats entrants de polarisation"$e1 suivant x%et y%, toute
polarisation linŽaire Žtant dŽcrite comme une combinaison linŽaire de ces deux Žtats.
Le rŽsultat Þnal, indŽpendant de la polarisation du photon sortant est obtenu en
sommant sur les deux Žtats sortants de polarisation, et dŽpend donc de lÕangle
! %[149] :

d, C =
r 2

e

2

!
- %

2

- %
1

" 2 !
- %

2

- %
1

+
- %

1

- %
2

" sin2 ! %
"

d" %d- %
2 , (4.4)

o• il faut encore imposer la condition cinŽmatique de lÕŽquation4.1.

Figure 4.2 Ð Diagrammes de Feynman pour le processus de di! usion Compton ˆ
lÕordre principal.
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¥ Rayonnement synchrotron

LÕŽmission synchrotron est un rayonnement Žmis par une particule chargŽe en
mouvement dans un champ magnŽtiqueB . Dans le cadre de lÕapproche semi-classique
de WeizsŠcker-Williams [150, 151], le rayonnement synchrotron peut •tre interprŽtŽ
comme un cas particulier de di! usion Compton o• le photon entrant est un quanta
virtuel du champ magnŽtique [152]. Cette mŽthode, traitŽe en dŽtail dans [153, 154]
permet en particulier de retrouver le cas classique du rayonnement synchrotron dans
le cas o• le champ magnŽtique dans le rŽfŽrentiel de lÕŽlectron,$B est plus petit
que le champ magnŽtique critiqueBcr = m2/e = 4 .4 ' 1013 G, au delˆ duquel un
traitement quantique est nŽcessaire. Cette hypoth•se sera toujours vŽriÞŽe dans la
suite de cette Žtude.

Le ßux de photons virtuels par unitŽ de frŽquence d) et unitŽ de surface dA est
obtenu ˆ partir du ßux de Poynting dont on e! ectue une dŽcomposition en frŽquence
dans le rŽfŽrentiel instantanŽ de lÕŽlectron :

dN
d) dA

=
c

" )
|E) |2 =

c
4#2" )

/
/
/
/

0
E(t)ei ) t dt

/
/
/
/

2

. (4.5)

LÕŽquation4.5 est appliquŽe dans le rŽfŽrentiel de lÕŽlectron o• le champ Žlectrique
E(t) est localement dŽterminŽ avec lÕŽquation du mouvement classique de lÕŽlec-
tron. La section e" cace di! Žrentielle de di! usion Compton (voir Žq.4.3) est ensuite
utilisŽe pour obtenir la puissance synchrotron rayonnŽe par unitŽ dÕŽnergie d- et
unitŽ dÕangle solide d" dans une direction faisant un angle! avec le vecteur vitesse
de lÕŽlectron. Le cas classique est retrouvŽ en supposant que la di! usion Comp-
ton sÕe! ectue dans le rŽgime Thomson. Cette condition est en fait Žquivalente ˆ
la condition sur le champ magnŽtique prŽsentŽe au paragraphe prŽcŽdent. Dans un
champ magnŽtique homog•ne et pour des Žlectrons ultra-relativistes se dŽpla•ant
perpendiculairement au champ magnŽtique, cette puissance sÕŽcrit alors [154] :

dP
d-d"

=
e2

3#2c

' $m-
eB"

( 2
!

1 + $2! 2

$2

" 2 1
K 2

2/ 3(/ ) +
$2! 2

1 + $2! 2 K 2
1/ 3(/ )

2
, (4.6)

o• on a notŽ :

/ =
$m-
3eB"

!
! 2 +

1
$2

" 3/ 2

, (4.7)

et K n(x) sont les fonctions de Bessel modiÞŽes dÕordren. Comme lÕŽlectron est
ultra-relativiste, lÕŽmission synchrotron vue du rŽfŽrentiel du laboratoire est concen-
trŽe dans un c™ne dÕouverture! ! 1/ $. Dans lÕŽquation4.6, le premier terme en
K 2/ 3 correspond ˆ la puissance rayonnŽe dont la polarisation est dans le plan du
mouvement de lÕŽlectron. Le second terme correspond ˆ une polarisation orthogo-
nale au plan du mouvement. Ces deux termes apparaissent lorsque lÕŽquation4.3 est
sommŽe sur ces deux Žtats de polarisation sortants. Lorsque ces deux termes sont sŽ-
parŽment intŽgrŽs sur les angles solides accessibles et lÕensemble du spectre dÕŽnergie
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- , la puissance rayonnŽe obtenue avec une polarisation parall•le au plan du mouve-
ment de lÕŽlectron est 7 fois plus forte que la polarisation perpendiculaire [155]. Ceci
montre que lÕŽmission synchrotron est fortement (bien que partiellement) polarisŽe.
Comme on le verra par la suite, cette forte polarisation sera un outil majeur pour
Žtudier les champs magnŽtiques astrophysiques gr‰ce au rayonnement synchrotron.

Dans le cas plus gŽnŽral dÕun Žlectron ayant un angle dÕattaque" par rapport
au champ magnŽtique, la puissance synchrotron rayonnŽe par unitŽ dÕŽnergie et
intŽgrŽe sur les angles solides accessibles est donnŽe par [156] :

dP
d-

=

,
3e3B " sin"

mc2

-
- c

0 &

( / ( c

K 5/ 3(/ )d/ , (4.8)

o• on a dŽÞni - c = (3 eB" $2/ 2mc) sin " .

¥ Di ! usion Compton inverse

Le processus appelŽ Compton inverse est un cas particulier de di! usion Compton
dans le cas o• lÕŽlectron est ultra-relativiste ($ & 1). Dans ce cas, comme on le voit
sur la formule 4.2 de retour dans le rŽfŽrentiel du laboratoire, le photon repart avec
une Žnergie multipliŽe par un facteur$. Le spectre Compton de la di! usion dÕune
distribution isotrope de photons de densitŽn(- 1) ayant des Žnergies dansd- 1 sur
un Žlectron ultra-relativiste est obtenu gr‰ce ˆ la formule4.4 en moyennant sur
les angles solide, en imposant la relation de cinŽmatique4.1 et en intŽgrant sur les
angles dÕattaque. En notantq = - 2/ (4- 1$($mc2 " - 2)) , le spectre sÕŽcrit dans le cas
ultra-relativiste [ 157] :

dN$,( 1

dtd- 2
=

2#r 2
emc3

$2

n(- 1)d- 1

- 1

1
2qln q + (1 + 2 q)(1 " q) +

(4- 1$q)2

2mc2(mc2 + 4 - 1$q)
(1 " q)

2
.

(4.9)
En raison de la cinŽmatique imposŽe par les relations4.1et 4.2, lÕŽnergie des photons
di! usŽs est bornŽe par :

- 1 - - 2 -
4$2- 1

mc2 + 4$-1
. (4.10)

Comme on a environ- 2 ! $-1, le processus de Compton inverse est capable de
produire des photons de tr•s hautes Žnergies ˆ partir de photons beaucoup moins
ŽnergŽtiques. Bien que ce mode de production soit vraisemblablement le principal
mode de production de photons de tr•s hautes Žnergies pour les blazars, il existe
cependant deux autres modes de production de photons de haute Žnergies : le rayon-
nement de freinage, dÕorigine leptonique, et la voie hadronique.

¥ Rayonnement de freinage

Un Žlectron passant dans le champ Žlectrique coulombien dÕun noyau atomique
est ralenti et dŽviŽ par la rŽpulsion des charges. Cette dŽcŽlŽration est associŽe ˆ
lÕŽmission dÕun rayonnement de freinage (Bremsstrahlung en allemand). La section
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e" cace de ce procŽdŽ est calculable en Žlectrodynamique quantique avec les m•mes
diagrammes que ceux de la Þgure4.2 o• le photon entrant est un photon virtuel
ŽchangŽ. Il est donc possible de traiter de mani•re semi-classique le rayonnement
de freinage comme le rayonnement synchrotron, en lÕinterprŽtant comme un cas
particulier de di! usion Compton. Dans ce cas, le photon entrant est un quanta
virtuel du champ Žlectrique du noyau. Cette Žtude a notamment Žtait faite en dŽtail
dans [147].

Le rayonnement de freinage est dÕune importance secondaire pour lÕŽtude des
blazars, car les plasmas dans les jets ne sont pas assez denses pour que ce processus
soit e" cace [158]. Il est ainsi notamment dominŽ par les autres modes de production
que sont le Compton inverse ou les processus hadroniques. En revanche, il intervient
dans le dŽveloppement des gerbes atmosphŽriques, et est responsable de lÕŽmission
de photons de haute Žnergie par les particules chargŽes de la gerbe dans lÕatmosph•re.

¥ DŽsintŽgration de hadrons

Le principal processus dÕorigine hadronique, cÕest ˆ dire se produisant lorsque
les particules accŽlŽrŽes sont des hadrons, est la dŽsintŽgration de pions. Les pions
sont produits lors des collisions inŽlastiques de hadrons via les rŽactions suivantes
dans le cas de protons [159] :

p + p $ p + p + k#0 + l(#+ + #! ) (4.11)

p + p $ p + n + #+ + k#0 + l(#+ + #! ) (4.12)

p + p $ n + n + 2#+ + k#0 + l(#+ + #! ) , (4.13)

o• k et l sont des nombres entiers. Le#0 a un temps de vie de8.5 ' 10! 17 s [160] et
se dŽsint•gre en 2 photons ˆ 98.8%. Il est donc un mode e" cace de production de
photons de tr•s hautes Žnergies. En revanche, les pions chargŽs ne se dŽsint•grent
gŽnŽralement pas en Žmettant de photons (moins de10! 4) mais produisent des
Žlectrons ŽnergŽtiques qui peuvent ˆ leur tour rayonner gr‰ce aux processus dŽcrits
prŽcŽdemment. On parle alors dÕŽlectrons secondaires. Les processus hadroniques
sont envisagŽs dans certains mod•les dÕŽmission de blazar, par exemple [161, 162],
mais ne seront pas considŽrŽs dans la suite de ce travail. Ils interviennent Žgalement
lors du dŽveloppement de gerbes atmosphŽriques de rayons cosmiques initiŽes par
des hadrons.

4.1.3 Absorption des photons ˆ tr•s haute Žnergie

Lorsque leur Žnergie est su" samment importante, les photons peuvent •tre ab-
sorbŽs par un photon dÕun fond di! us en produisant une paire Žlectrons/positrons.
La Þgure4.3 montre un schŽma de la rŽaction dÕabsorption des photons au TeV sur
un photon di! us, $TeV + $di" us $ e+ + e! . En notant respectivement E$ et - les
Žnergies du photon ˆ haute Žnergie et du photon di! us, lÕŽnergie dans le centre de
masse au carrŽ est :

s = 2E$- (1 " cos! ) , (4.14)
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ce qui montre que pour- ! 1 eV 1, lÕŽnergie du photon ˆ haute Žnergie doit •tre
au minimum de 260 GeV pour pouvoir crŽer une paire Žlectron-positron. La section
e" cace de ce procŽdŽ est calculable de fa•on analogue ˆ la section e" cace de di! usion
Compton. Ainsi, la section e" cace totale sÕŽcrit [163] :

, $$(E$, - , ! ) =
#r 2

e

2
(1 " . 2)

1
2. (. 2 " 2) + (3 " . 4) log

!
1 + .
1 " .

"2
, (4.15)

o• on a notŽ

. =

3

1 "
2m2c4

E$- (1 " cos! )
. (4.16)

z%

!

Figure 4.3 Ð Absorption de photons au TeV par processus de crŽation de paires

En dŽÞnissantn(- , l ) la densitŽ de photons cibles ˆ une distancel sur le chemin,
la fraction de la densitŽ de photons cibles provenant dÕune direction entre! et
! + d ! par rapport ˆ la direction de propagation est n(- , l ) 1

2 sin ! d! . Le nombre
dÕinteractions par unitŽ de longueur est donc [98] :

d0
dl

=
0 #/ 2

! #/ 2

0 &

( min

(1 " cos! )
sin !

2
n(- , l ), $$(E$, - , ! )d-d! , (4.17)

o• la borne infŽrieure de lÕintŽgrale sur lÕŽnergie des photons cibles est dŽterminŽe
par lÕŽnergie minimale requise pour le processus, obtenue dÕapr•s lÕŽquation4.14 :

- min (E$) =
2m2c4

E$(1 " cos! )
. (4.18)

Ce processus dÕabsorption de photons est notamment important pour lÕŽtude
de la propagation dans le milieu intergalactique o• le fond de lumi•re, piquŽ en
optique, est responsable de lÕabsorption des photons ˆ THE Žmis par des sources
extragalactiques. Il sera ŽtudiŽ en dŽtail dans ce contexte particulier ˆ la section4.3.

4.2 Mod•les dÕŽmission ŽlectromagnŽtique des blazars

Dans cette section, le mod•le dÕŽmission des blazars le plus simple est prŽsentŽ.
Il sÕagit du mod•le de Synchrotron Auto-Compton. Ce mod•le, dŽcrit en dŽtail

1. Le fond di! us qui sera considŽrŽ dans la suite pour la propagation de photons de THE dans
le milieu intergalactique est notamment piquŽ autour de cette valeur.
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dans [164], permet de rendre compte de lÕŽmission multi-longueurs dÕonde de lÕobjet
de type BL Lac PKS 0301-243, dont lÕanalyse sera prŽsentŽe au chapitre5 ˆ. Les
objets de type BL Lac sont des blazars dont les spectres en optique sont rŽguliers,
sans lignes dÕŽmission. Les observations en radio avec des interfŽrom•tres ˆ grande
Žchelle permettant de sonder la structure des jets des radio-galaxies montrent la
prŽsence dÕinhomogŽnŽitŽs et de sur-densitŽs ou de grumeaux de mati•re ˆ certains
endroits du jet (voir [165] pour une revue). Ces sur-densitŽs sont modŽlisŽs ici par
une boule dÕŽlectrons relativistes de rayonRb qui se dŽplace le long du jet. Les
mouvements supra-luminiques apparents de certaines de ces sur-densitŽs montrent
que ces mouvements sont relativistes [166]. LÕŽmission ŽlectromagnŽtique est donc
focalisŽe dans la direction du jet (la direction de propagation). En notant& le facteur
de Lorentz du grumeau dÕŽlectrons et! lÕangle entre la direction dÕobservation et
lÕaxe du jet, on dŽÞnit le facteur Doppler1 :

1 =
1

&(1 " . cos! )
. (4.19)

1 est un param•tre libre du mod•le. Pour dŽterminer les spectres de photons
rayonnŽs par le grumeau dÕŽlectrons, on se place dans le rŽfŽrentiel du jet, o• lÕŽmis-
sion est isotrope. Pour revenir dans le rŽfŽrentiel de lÕobservateur, on utilise les
transformations de Lorentz Eobs = 1Ejet . Un degrŽ de libertŽ du mod•le est le
spectre dÕŽlectrons. Il est reprŽsentŽ par la distribution de densitŽ dÕŽlectronsNe($)
en fonction du facteur de Lorentz$, bornŽ entre$min et $max . Dans le mod•le, on
choisit arbitrairement $min = 1 mais laisse libre$max .

Le jet est un milieu magnŽtisŽ dont les champs magnŽtiques, estimŽs gr‰ce ˆ des
observations multi-frŽquences en radio, sont de lÕordre de quelques mG ˆ une dizaine
de parsecs de la base du jet [167, 168]. Le champ magnŽtique dans le grumeauB est
Žgalement un param•tre libre du mod•le. Dans ce champ magnŽtique, les Žlectrons
Žmettent un rayonnement synchrotron (voir section4.1.2) dont la puissance Žmise
P$(- ) est calculable gr‰ce ˆ la formule4.8 en moyennant sur les angles dÕattaque :

j s(- ) =
1

4#

0 $max

$min

Ne($)P$(- )d$ . (4.20)

Dans la suite, lÕapproximation numŽrique pourP$(- ) introduite dans [164] est uti-
lisŽe. Le rayonnement synchrotron Žmis peut •tre rŽabsorbŽ par les Žlectrons sÕil
nÕest pas trop ŽnergŽtique. Le milieu appara”t alors absorbant avec une profondeur
optique 0 = 2Rbks() ) avec le coe" cient dÕabsorption calculŽ dÕapr•s [156] :

ks(- ) = "
#" 2

2m- 2

0 $max

$min

$2 d
d$

1
Ne($)

$2

2
P$(- )d$ . (4.21)

Le ßux de puissance par unitŽ dÕŽnergieI s(- ) Žmis ˆ la sortie du grumeau est Þna-
lement obtenu gr‰ce ˆ lÕŽquation de transfert [169, 170] :

I s(- ) =
j s(- )
ks(- )

!
1 "

2
02 [1 " e! * (0 + 1)]

"
. (4.22)
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Pour dŽterminer le ßux de puissance en direction de lÕobservateur, il faut corriger de
la distance de luminositŽdL

2 de la source vue de lÕobservateur, situŽe ˆ un dŽcalage
vers le rougez. De plus, il faut Žgalement revenir au rŽfŽrentiel de lÕobservateur en
appliquant la transformation de Lorentz sur la frŽquence et le ßux total. Ainsi, ce
ßux sÕŽcrit [164] :

Fs() ) = #
R2

b

d2
L

13(1 + z)I s

!
1 + z

1
-
"

. (4.23)

Selon les param•tres choisis pour le mod•le, le rayonnement synchrotron pro-
duit dans les jets des blazars se distribue sur des frŽquences allant de la radio aux
rayons X. Pour expliquer lÕŽmission ˆ THE, on a recours au processus Compton
inverse prŽsentŽ ˆ la section4.1.2. Ce processus requiert nŽanmoins la prŽsence dÕun
champ de photons cibles qui se font di! user ˆ tr•s hautes Žnergies par les Žlectrons
relativistes. Ce champ de photons cibles peut •tre apportŽ par un syst•me externe
(le fond di! us cosmologique, le rayonnement du disque dÕaccrŽtion du NAG ou de
sa galaxie h™te par exemple). Dans le cas du mod•le Synchrotron Auto-Compton,
le plus courant pour modŽliser lÕŽmission des objets de type BL Lac, le champ de
photons cibles est le rŽsultat du rayonnement synchrotron produit par les m•mes
Žlectrons. Le mod•le, prŽsentŽ par [171] suppose que le rayonnement synchrotron
est homog•ne dans le grumeau, modulŽ dÕun facteur de correction de 3/4 [172] pour
tenir compte des inhomogŽnŽitŽs, la densitŽ de photons synchrotron dŽcroissant aux
bords du grumeau. Cette densitŽ spectrale de photons sÕexprime avec les notations
prŽcŽdentes :

n(- 1) = 0 .75
4#mc2

hc- 1

j s(- 1)
ks(- 1)

'
1 " e! * / 2

(
. (4.24)

Partant de cette densitŽ spectrale homog•ne de photons, lÕŽquation4.9, qui donne
le spectre Compton dÕun Žlectron pour une Žnergie de photons donnŽe, permet dÕex-
primer le spectre Compton de la puissance rayonnŽe par la population dÕŽlectrons
di! usant les photons du synchrotron :

j c(- 2) =
h
4#

- 2

00
n(- 1)Ne($)

dN$,( 1

dtd- 2d- 1
d- 1d$ . (4.25)

EnÞn, les photons de THE peuvent Žgalement •tre absorbŽs par processus de
crŽation de paires Žlectron-positron sur des photons dÕŽnergie plus faibles, dans ce
cas les photons du rayonnement synchrotron. Le calcul de la profondeur optique des
photons de tr•s hautes Žnergies est dŽtaillŽ dans la section4.1.3. En utilisant la den-
sitŽ spectrale de photons synchrotrons obtenue gr‰ce ˆ la solution de lÕŽquation de
transfert (4.24), une bonne approximation pour la profondeur optique en supposant
une gŽomŽtrie sphŽrique est [173] :

0(- 2) # 0.2, T
mc2

- 2
n(m2c4/ - 2)Rb . (4.26)

2. La distance luminositŽ est justement dŽÞnie ˆ partir de la relation entre luminositŽ et ßux.
Elle est calculable en fonction du mod•le cosmologique supposŽ.
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Le ßux de puissance en direction de lÕobservateur est alors dŽterminŽ en utilisant
les m•mes formules4.22 et 4.23 que dans le cas du synchrotron.

Un exemple de spectre multi-longueurs dÕonde pour une source ˆ un dŽcalage
vers le rouge de 0.1 produit par un mod•le SAC est montrŽ sur la Þgure4.4. Ce
mod•le a ŽtŽ produit avec des param•tres reprŽsentatif de ce qui est utilisŽ pour
modŽliser lÕŽmission multi-longueurs dÕonde des objets de type BL Lac :B = 10
mG, 1 = 30, Rb = 1016 cm et un spectre dÕŽlectrons de densitŽ totale de 5000
Žlectrons par cm! 3 suivant une loi de puissance brisŽe entre$ = 1 et $ = 105 dont
les indices sont 2 et 3 respectivement avant et apr•s la coupure$̂b = 104. Il montre
une structure en double bosses o• la premi•re composante, ˆ basse Žnergie, est due
au rayonnement synchrotron, et la deuxi•me composante, ˆ haute Žnergie, est due
au processus dÕinverse Compton de la population dÕŽlectrons sur le rayonnement
synchrotron produit par les m•mes Žlectrons.
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Figure 4.4 ÐExemple de spectre multi-longueurs dÕonde produit par un mod•le SAC
(voir texte pour plus de dŽtails).

Le mod•le de type SAC est adaptŽ pour la description du spectre multi-longueurs
dÕonde de certains objets de type BL Lac lorsque lÕŽmission multi-longueurs dÕonde
est stable dans le temps. Des observations de ces objets montrent que lÕŽmission
peut appara”tre intrins•quement variable sur lÕensemble du spectre de lÕinfrarouge
aux THE. Le mod•le SAC avec une simple distribution dÕŽlectrons Þxe dans le temps
ne permet pas de modŽliser cette variabilitŽ. En revanche, si les processus dÕŽmis-
sion dans la source suivent ce genre de mod•le, alors lÕŽmission ˆ di! Žrentes Žnergies
provenant de la m•me population dÕŽlectrons relativistes doit •tre corrŽlŽe. Au cha-
pitre 5, une Žtude temporelle de lÕŽmission multi-longueurs dÕonde de lÕobjet de type
BL Lac PKS 0301-243 sera prŽsentŽe. En particulier, des corrŽlations temporelles
entre di! Žrentes gammes dÕŽnergie seront recherchŽes aÞn de tester la pertinence du
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mod•le SAC pour cet objet.

4.3 Interactions avec le fond de lumi•re extragalactique

Lors de leur propagation de la source ˆ lÕobservateur, les photons de THE peuvent
•tre absorbŽs dans le milieu intergalactique lors de la rŽaction avec un photon di! us
pour Žmettre des paires dÕŽlectrons et positrons [98]. De la m•me fa•on que la
coupure GZK pour les rayons cosmiques dÕultra hautes Žnergies (1020 eV) [174, 175],
cet e! et se produit lorsque lÕŽnergie dans le centre de masse du syst•me formŽ par
les deux photons est su" samment grande pour crŽer une paire Žlectron-positrons.
Typiquement, pour des photons cibles en optique, cette coupure se trouve autour
du TeV [176]. LÕastronomie gamma au TeV, en observant cette coupure, est donc un
outil de premier plan pour lÕŽtude de la lumi•re di! use dans le milieu intergalactique.

4.3.1 Mod•les pour le fond de lumi•re extragalactique

Le milieu intergalactique est baignŽ par des rayonnements de fond di! us. Le plus
connu dÕentre eux est certainement le fond di! us cosmologique, en micro-ondes, [177]
qui est la lumi•re Žmise depuis la surface de derni•re di! usion, ˆ un dŽcalage vers
le rouge de 1100. Du point de vue des interactions avec lÕastrophysique des hautes
Žnergies, le fond di! us cosmologique est notamment responsable de la coupure GZK
sur les rayons cosmiques dÕultra-hautes Žnergies. En revanche, lÕŽnergie des photons
se propageant dans le fond di! us doit •tre dÕau moins plusieurs milliers de TeV pour
quÕils puissent •tre absorbŽs par le fond di! us cosmologique, ce qui est hors dÕat-
teinte pour des gammas observŽs avec H.E.S.S. Des fonds di! us plus ŽnergŽtiques
peuvent nŽanmoins altŽrer la propagation des photons ˆ THE des sources extra-
galactiques [178, 179, 180]. Pour des rayons gammas autour du TeV, les longueurs
dÕonde des fonds di! us impliquŽs dans le processus de crŽation de paires vont de lÕin-
frarouge proche ˆ lÕultraviolet. Le fond di! us extragalactique dans ces cette gamme
dÕŽnergie est appelŽ fond de lumi•re extragalactique (FLE). Comme montrŽ sur la
Þgure4.5, le FLE est beaucoup moins intense que le fond di! us cosmologique.

Etant beaucoup moins intense que le fond di! us cosmologique, le FLE ˆz = 0
est Žgalement beaucoup plus di" cile ˆ mesurer. En e! et, les mesures en optique sont
rendues quasiment impossibles par la prŽsence de la lumi•re zodiacale, qui est plus
intense que le FLE de plusieurs ordres de grandeur [181]. Une solution possible est
alors de mesurer la lumi•re Žmise par toutes les galaxies pour en dŽduire une limite
infŽrieure sur le niveau du FLE. Comme il est tr•s di" cile de mesurer directement
le FLE, des mod•les ont ŽtŽ dŽveloppŽs pour estimer sa densitŽ spectrale et son
Žvolution avec le dŽcalage vers le rouge.

La nature et lÕorigine du fond di! us de lumi•re sont fondamentalement di! Žrents
du fond di! us cosmologique. Alors que le fond di! us cosmologique est Žmis ẑ !
1100 avec un spectre de corps noir puis simplement diluŽ et dŽcalŽ vers le rouge
par lÕexpansion de lÕunivers, le FLE constitue la somme de lÕŽmission de lumi•re de
toutes les Žtoiles depuis la formation des premi•res structures. De plus une partie de
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Figure 4.5 ÐIntensitŽ des di! Žrents rayonnements de fond en fonction de leur
longueur dÕonde. Le fond de lumi•re extragalactique est reprŽsentŽ en bleu. Le fond
di! us cosmologique est reprŽsentŽ en gris.

ce fond di! us de lumi•re est absorbŽe par les poussi•res interstellaires qui rŽ-Žmettent
dans lÕinfrarouge, formant ainsi la bosse en infrarouge du fond di! us prŽsentŽ sur
la Þgure 4.5. La modŽlisation du FLE et de son Žvolution avec le dŽcalage vers le
rouge est donc complexe et fait intervenir di! Žrents ingrŽdients, qui prŽsentent eux
m•mes de grandes incertitudes, comme par exemple le taux de formation dÕŽtoiles.
Les mod•les sont gŽnŽralement classŽs en trois catŽgories, selon la mŽthodologie
employŽe.

Les mod•les dits dÕŽvolution directe suivent lÕhistoire de lÕunivers depuis la for-
mation des structures jusquÕˆ aujourdÕhui. Les populations de galaxies sont estimŽes
par des mod•les semi-analytiques basŽs sur des simulations de formation de struc-
ture. Pour les galaxies isolŽes, leur Žmission est obtenue en supposant des mod•les
pour la distribution de masse des Žtoiles ainsi que le taux de formation des Žtoiles.
Dans le cas de fusion de galaxies, il faut Žgalement modŽliser les Žv•nements de nais-
sance des Žtoiles catalysŽs par la fusion, ce qui peut •tre fait gr‰ce ˆ des simulations
hydrodynamiques de fusion de galaxies. De plus, dans les galaxies les plus massives,
la formation de jets au niveau des trous noirs super-massifs centraux ralentit le pro-
cessus de formation dÕŽtoiles, ce qui doit •tre Žgalement pris en compte. Finalement,
lÕŽmission des Žtoiles doit Žgalement •tre corrigŽe de lÕabsorption et rŽ-Žmission sur
les poussi•res inter-stellaires, requŽrant lÕutilisation de mod•les supplŽmentaires. Les
mod•les dÕŽvolution directe sont donc fondŽs sur de nombreux ingrŽdients, parfois
incertains, ce qui se traduit par une grande incertitude sur le rŽsultat Þnal. Les
mod•les appartenant ˆ cette catŽgorie sont par exemple [182, 183, 184] et peuvent
varier de plus dÕun facteur deux selon le mod•le. Ils ont cependant lÕavantage de prŽ-
senter des recettes e! ectives dont les param•tres peuvent •tre adaptŽs, par exemple
de fa•on ˆ produire un mod•le de limite infŽrieure ajustŽ sur les mesures de comp-
tage de galaxie [185], ou encore pour sÕadapter au cas de mod•les cosmologiques
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di! Žrents [186].
Les mod•les dits dÕŽvolution inversŽe [187, 188, 189] essaient de se passer de

certaines modŽlisations utilisŽes dans les mod•les dÕŽvolution directe en utilisant des
mesures des luminositŽs de galaxie locales. LÕidŽe est dÕextrapoler ces observations
locales au passŽ de lÕunivers pour simuler lÕŽvolution de la densitŽ de FLE au cours du
temps. Pour e! ectuer ces extrapolations dans le passŽ, des prescriptions sont utilisŽes
qui di! •rent selon le type de galaxie et la bande en longueurs dÕonde considŽrŽe. Ces
mod•les, en utilisant des mesures locales, se fondent plus sur les observations que
les mod•les dÕŽvolution directe.

Une troisi•me possibilitŽ [190, 191, 192, 193] est de calculer le FLE ˆ partir
du taux de formation dÕŽtoiles estimŽ empiriquement ˆ di! Žrents dŽcalage vers le
rouges. Ces mesures peuvent •tre des grands relevŽs de galaxies ou des sondages
de marqueurs des compositions chimiques, comme les di! Žrentes raies Lyman" .
Le fond di! us est obtenu gr‰ce ˆ des mod•les dÕŽmission dŽpendant de di! Žrents
param•tres tels que la distribution de masse des Žtoiles o• la composition chimique,
obtenus par les observations. Comme pour les autres mod•les, cette Žmission est
corrigŽe de lÕabsorption sur la poussi•re interstellaire avec des mod•les dÕŽvolution
des poussi•res dans les galaxies.

La Þgure 4.6 montre le ßux de puissance pour di! Žrents mod•les du FLE. Le
mod•le Kneiske et al. 2010 [185] est un mod•le dÕŽvolution directe pour lequel les
param•tres de certains ingrŽdients prŽsentant de grandes incertitudes, comme par
exemple le taux de formation des Žtoiles, sont ajustŽs de fa•on ˆ ce que le mod•le
reproduise les estimations minimales obtenues ˆ partir du comptage des galaxies.
Ce dernier mod•le est donc considŽrŽ comme un mod•le minimal.
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Figure 4.6 ÐFlux de puissance du FLE et du fond di! us infrarouge pour quatre
mod•les di! Žrents.
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4.3.2 Absorption sur le fond de lumi•re extragalactique

Les photons de THE Žmis par les sources extragalactiques sont donc absorbŽs
dans le milieu intergalactique par le FLE. Pour obtenir la profondeur optique dÕune
source situŽe ˆ des distances cosmologiques, lÕintŽgrale sur le chemin de lÕŽqua-
tion 4.17 doit •tre faite en prenant en compte la cosmologie qui va dŽterminer
la distance vue par les photons (la distance co-mobile). Dans cette Žtude, le mo-
d•le cosmologique standard est utilisŽ. Ce mod•le est dŽcrit par la mŽtrique de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker qui est une solution des Žquations dÕEin-
stein pour un univers homog•ne et isotrope. Dans le mod•le cosmologique standard
dont les param•tres ont ŽtŽ mesurŽ rŽcemment parPlanck [18], lÕunivers est plat
avec des densitŽs relatives en baryons" b = 0 .04893± 0.00062et en mati•re noire
froide " c = 0 .2661± 0.0060pour une densitŽ totale de mati•re" m = 0 .315± 0.017.
La composante la plus importante est apportŽe par lÕŽnergie noire avec une densitŽ
" # = 0 .685± 0.017. La constante de Hubble estH0 = 67.3 ± 1.2 km.s! 1Mpc! 1.
Ces param•tres cosmologiques sont adoptŽs dans toute la suite de ce manuscrit. La
distance depuis lÕobservateur est caractŽrisŽe par le dŽcalage vers le rougez o• la
relation entre dŽcalage vers le rouge et distance co-mobile est donnŽe en fonction
des param•tres de la cosmologie :

dl
dz

=
c

H0

1
4

" m (1 + z3) + " #
. (4.27)

Pour calculer la probabilitŽ dÕinteraction ˆ un dŽcalage vers le rougez, lÕŽnergie
du photon de la source doit •tre corrigŽe du dŽcalage vers le rouge. LÕŽvolution de
la densitŽ de photons cibles en fonction du dŽcalage vers le rouge est donnŽe par
les mod•les discutŽs au paragraphe prŽcŽdent. La profondeur optique dÕune source
situŽe ˆ un dŽcalage vers le rougezs sÕexprime ainsi :

0(E$, zs) =
0 zs

0

0 1

! 1

0 &

( min (E ! (1+ z))

dl
dz

1 " cos!
2

n(- , z), $$[E$(1+ z), - , ! ]d-d cos! dz .

(4.28)
La Þgure 4.7 montre un exemple dÕattŽnuation due ˆ lÕabsorption sur le FLE en
reprenant les mod•les de [189] et [185] et pour deux exemples de dŽcalage vers le
rouge.

4.3.3 Fond de lumi•re extragalactique et astronomie gamma

Pour lÕastronomie gamma, le premier pic du FLE, aux longueurs dÕonde en op-
tique et proche infrarouge est celui qui compte pour lÕabsorption des photons au
TeV. Les observations de sources extragalactiques au TeV sont donc sensibles ˆ ce
premier pic en optique. LÕobstacle majeur ˆ lÕŽtude du FLE avec les donnŽes au
TeV est le fait que le spectre intrins•que de la source nÕest pas connu. Il est donc ˆ
priori di " cile de mesurer directement lÕattŽnuation ˆ partir des donnŽes observŽes.
Pour contraindre lÕabsorption des photons au TeV et donc les mod•les de FLE, une
solution est de faire des hypoth•ses justiÞŽes sur le spectre intrins•que de la source.
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Figure 4.7 ÐAttŽnuation des ßux de photons sur le FLE pour deux mod•les [189,
185] et deux valeurs de dŽcalage vers le rouge.

LÕexemple classique dÕhypoth•se est la pente minimale que doit avoir le spectre
intrins•que [194, 195, 196]. En e! et, les mod•les dÕaccŽlŽration de particules dans
les sources peuvent di" cilement reproduire des spectres en rayons gammas au TeV
avec un indice spectral plus petit que 1.5 [197]. En supposant une valeur minimale
pour lÕindice spectral, on peut en dŽduire une limite supŽrieure sur le niveau dÕat-
tŽnuation, et donc sur la densitŽ de FLE. Un ra" nement de cette technique est de
supposer que le spectre intrins•que au TeV ne peut pas •tre plus dur que le spectre
au GeV [194]. En mesurant le spectre au GeV, non-absorbŽ par le FLE, il est donc
lˆ encore possible de dŽterminer une limite supŽrieure au FLE. Cette technique sera
utilisŽe au chapitre5 pour donner une contrainte sur lÕattŽnuation avec les donnŽes
du NAG PKS 0301-243. Il est possible enÞn dÕŽtudier lÕŽvolution des di! Žrences entre
indices spectraux au TeV et au GeV en fonction du dŽcalage vers le rouge [198]. En
raison de lÕabsorption sur le FLE, cette di! Žrence dÕindices spectraux Žvolue au pre-
mier ordre linŽairement avec le dŽcalage vers le rouge [198, 199]. Dans une Žtude
rŽcente avec cette mŽthode, lÕe! et de lÕabsorption sur le FLE a pu •tre identiÞŽe
avec une signiÞcativitŽ de 8, [200].

Une autre technique consiste ˆ rechercher la prŽsence dÕune signature spectrale
particuli•re ˆ lÕabsorption sur le FLE. Cette signature se prŽsente sous la forme
dÕune lŽg•re modulation dans le spectre, visible dans lÕŽvolution de lÕattŽnuation en
fonction de lÕŽnergie montrŽe sur la Þgure4.7. Elle est due ˆ la structure en bosse
en fonction de lÕŽnergie du FLE [201, 202]. La recherche de cette signature dans les
donnŽes de Fermi et H.E.S.S. a permis dÕe! ectuer une premi•re mesure du FLE ˆ
des niveaux entre 1 et 1.3 fois le mod•le de [189] selon la gamme en dŽcalage vers le
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rouge [107, 108]. LÕincertitude statistique associŽe ˆ cette mesure demeure grande
car la signature est prŽsente ˆ des Žnergies a! ectŽes par une profondeur optique
entre 1 et 2, et o• les ßux sont donc dŽjˆ signiÞcativement attŽnuŽs.

Comme expliquŽ au chapitre1, de nombreuses observations au TeV sont venues
montrer que le FLE semblait moins dense que prŽvu par les mod•les, notamment car
la correction des indices spectraux par lÕabsorption prŽvue par les mod•les donnait
des indices spectraux trop durs pour •tre en accord avec les mod•les dÕaccŽlŽra-
tion de particules dans les sources. Di! Žrentes propositions de scŽnarios, astrophy-
siques [203, 204, 205] ou exotiques [206, 101] ont ŽtŽ avancŽes pour rŽsoudre cette
contradiction. LÕune dÕentre elle est un scŽnario o• le mŽlange entre photons et
PTA (voir chapitre 1) rend le faisceau partiellement invisible au FLE [101, 102]. La
contradiction a ŽtŽ en apparence rŽsolue en revoyant les mod•les de FLE ˆ la baisse,
la densitŽ des mod•les ayant ŽtŽ divisŽe par deux en moyenne entre 2000 et 2010.
Pourtant de nouvelles observations de NAG au TeV toujours plus lointains relance
le dŽbat [207, 208]. Ces observations seront discutŽes au chapitre6. Dans cette op-
tique, lÕapplication du scŽnario de transparence anormale de lÕunivers dž aux PTA
sera prŽsentŽe et discutŽe au chapitre10. En particulier, une nouvelle signature sera
proposŽe pour tester si ce scŽnario est bien ˆ lÕoeuvre.
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De part leur puissante Žmission ˆ travers tout le spectre ŽlectromagnŽtique jus-
quÕaux tr•s hautes Žnergies par les mŽcanismes prŽsentŽs au chapitre prŽcŽdent, les
blazars sont une cible privilŽgiŽe pour la recherche de physique exotique comme ex-
pliquŽ au chapitre1. Ce chapitre porte sur lÕŽtude dÕun de ces objets en particulier,
PKS 0301-243 [209], qui a ŽtŽ observŽ par H.E.S.S. mais aussi dans dÕautres lon-
gueurs dÕonde. Ce blazar est un objet de type BL Lac (voir chapitre4 situŽ ˆ un
dŽcalage vers le rouge de 0.266 [210] et classiÞŽ comme HBL (High-energy peaked
BL Lac) [211], cÕest ˆ dire pour lequel le pic de lÕŽmission synchrotron (voir cha-
pitre 4) est situŽ au delˆ de lÕoptique [212, 213, 214]. La plupart des noyaux actifs
de galaxie (NAG) dŽtectŽs ˆ tr•s hautes Žnergies appartiennent ˆ cette catŽgorie.
Les rŽsultats prŽsentŽs dans ce chapitre ont ŽtŽ publiŽs dans la revueAstronomy
and Astrophysics [215].

5.1 Observations multi-longueurs dÕonde de PKS 0301-
243

Cette section prŽsente les donnŽes disponibles ˆ di! Žrentes longueurs dÕonde qui
ont ŽtŽ analysŽes pour cette Žtude.
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5.1.1 Observations ˆ tr•s hautes Žnergies avec H.E.S.S.

PKS 0301-243 a ŽtŽ observŽ par H.E.S.S. entre aožt 2009 et dŽcembre 2011
pour un temps dÕobservation total de 58.5 h. Ces donnŽes ont ŽtŽ prises dans une
gamme dÕangles zŽnithaux comprise entre 0$ et 20$, ce qui assure un seuil en Žnergie
minimal. Le dŽcalage vers le rouge de PKS 0301-243 Žtant relativement ŽlevŽ pour un
objet ˆ tr•s hautes Žnergies (z = 0 .266), lÕŽmission au TeV est fortement absorbŽe par
crŽation de paires sur le FLE (voir chapitre4), le ßux ˆ 1 TeV Žtant absorbŽ ˆ environ
95%. Dans ce cadre, un faible seuil en Žnergie est important pour pouvoir dŽtecter
lÕobjet et avoir une bonne reconstruction du spectre en Žnergie. Les donnŽes ont ŽtŽ
prises en modewobble(voir chapitre 2) avec un pointŽ dŽcalŽ de 0.5$ par rapport
ˆ la position nominale de PKS 0301-243, ce qui permet dÕŽvaluer simultanŽment le
signal et le fond. Les donnŽes ont ŽtŽ analysŽes en utilisant la mŽthodemodel (voir
chapitre 2). LÕanalyse a ŽtŽ conÞrmŽe en utilisant une mŽthode de reconstruction
par analyse multivariŽe basŽe sur la mŽthodeHillas et la mŽthodeModel 3D (voir
chapitre 2).

LÕanalyse a ŽtŽ e! ectuŽe en utilisant des coupures dites standard (voir [125] pour
une dŽÞnition de ces coupures) qui permettent de supprimer e" cacement le fond
hadronique. Dans la rŽgion dite "ON", un cercle de rayon0.1$ centrŽe sur la position
de la source mesurŽe en infrarouge, 900 candidats$ sont observŽs. Le fond est estimŽ
run par run dans des rŽgions de contr™le dites "OFF" situŽes au m•me dŽcalage de
pointŽ de 0.5$ par rapport au centre de la camŽra que pour la zone "ON", comme
expliquŽ au chapitre2. Pour avoir une bonne estimation du fond, la taille de la rŽgion
"OFF" est prise dans cette analyse 12 fois plus grande que la rŽgion "ON". Dans la
rŽgion "OFF", 7683 candidats$ sont observŽs. Ceci correspond donc ˆ un exc•s de
264 candidats$ dans la rŽgion "ON", pour une signiÞcativitŽ de9.4, calculŽe avec
la formule 17 de [138], couramment utilisŽe en astronomie gamma.

La distribution angulaire centrŽe sur la position de la source du nombre de
candidats $ est montrŽe sur la Þgure5.1. Un exc•s signiÞcatif est bien observŽ dans
la zone "ON" de 0.1$ centrŽe sur la position de la source. MalgrŽ un lŽger exc•s de
candidats$ dans un secteur angulaire compris entre0.1$ et 0.15$ autour de la source,
la distribution des Žv•nements est compatible avec la fonction dÕŽtalement dÕun point
(FEP). Dans le cadre de cette analyse, la FEP attendue par simulations Monte-Carlo
a un rayon angulaire contenant 68% de lÕexc•s de 0.06$ contre 0.22$ pour 99% de
lÕexc•s. La carte dÕexc•s de candidats$ en unitŽs de coups par arcmin2 est montrŽe
sur la Þgure5.2. La carte est lissŽe par la FEP obtenue par simulations Monte-Carlo,
qui est Žgalement montrŽe dans lÕencadrŽ de la Þgure. Un ajustement de la carte
non lissŽe avec la FEP donne comme position pour lÕexc•s de candidats$ " J2000 =
03h03m23s.49± 1s.19stat ± 1s.30syst, 1J2000 = " 24$07%35%%.86± 15%%.35stat ± 19%%.50syst. Cette
position, montrŽe par lÕŽtoile sur la Þgure5.2, est en accord avec la position mesurŽe
en infrarouge [216] de " J2000 = 03h03m26s.49, 1J2000 = " 24$07%11%%.50

Le spectre en Žnergie de lÕexc•s de photons ˆ la position de PKS 0301-243 est
montrŽ sur la Þgure5.3. Le seuil en Žnergie pour la reconstruction du spectre est
de 200 GeV. En dessous de cette Žnergie, les rŽponses instrumentales pour cette
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analyse spŽciÞque, dŽterminŽes ˆ partir de simulations Monte Carlo du dŽtecteur,
sou! rent de grandes incertitudes systŽmatiques ce qui ne permet une reconstruction
correcte du spectre. La valeur du seuil en Žnergie est dŽterminŽe ˆ partir de lÕaccep-
tance lorsquÕelle devient trop faible. Comme expliquŽ au chapitre2, ˆ faible Žnergie,
lÕacceptance dŽcro”t rapidement en raison de la di" cultŽ croissante de dŽtecter des
gerbes atmosphŽriques plus tŽnues. Le crit•re retenu est ici une acceptance minimale
ˆ 15% de la valeur de lÕacceptance maximale dans la gamme du spectre en Žnergie.
Le spectre est reconstruit avec une technique dite de "forward folding" (voir cha-
pitre 2) avec un estimateur de vraisemblance supposant que le nombre de coups dans
chaque bin en Žnergie reconstruite suit une distribution de Poisson. Une technique
de reconstruction par "forward folding" est mieux adaptŽe pour cette Žtude quÕune
technique de dŽconvolution telle que prŽsentŽe au chapitre3 car lÕinformation prin-
cipale recherchŽe est celle de lÕindice spectral de la source, obtenu par lÕajustement
dÕune loi de puissance.

Le spectre en Žnergie est bien dŽcrit par une loi de puissance (dN/ dE ) (E/E d)! ! )
avec un +2 par degrŽ de libertŽ Žquivalent ˆ la statistique de lÕestimateur de vrai-
semblance de+2/n d.o.f . = 35.2/ 29. LÕindice spectral ajustŽ sur les donnŽes est& =
4.6± 0.7stat ± 0.2syst et lÕŽnergie de dŽcorrŽlation, cÕest ˆ dire lÕŽnergie pour laquelle
lÕincertitude sur le mod•le est la plus faible estEd = 290 GeV. Le ßux intŽgrŽ au des-
sus de 200 GeV estI (E > 200 GeV) = (3.3 ± 1.1stat ± 0.7syst), ' 10! 12 ph cm! 2s! 1,
correspondant ˆ 1.4% du ßux de la nŽbuleuse du crabe au dessus du m•me seuil en
Žnergie. LÕajustement des donnŽes avec une parabole logarithmique (voir chapitre2)
ou une loi de puissance avec coupure exponentielle nÕamŽliore pas la modŽlisation.
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Figure 5.3 Ð(Extrait de [215]) Spectre de PKS 0301-243 ˆ THE. En haut : la ligne
bleue est lÕajustement dÕune loi de puissance sur les donnŽes, en fonction de lÕŽner-
gie vraie. Les points sont une reprŽsentation des donnŽes dŽconvoluŽes de la rŽponse
instrumentale, pour le mod•le spectral ajustŽ. Le papillon bleu reprŽsente lÕincerti-
tude sur lÕajustement ˆ un niveau de conÞance de 1, . Les limites supŽrieures sont
donnŽes ˆ 3, en utilisant la mŽthode de Feldman et Cousins [217]. En bas : rŽsidus
de lÕajustement normalisŽs par les erreurs en fonction de lÕŽnergie reconstruite. La
ligne bleue correspond au cas sans dŽviation.

5.1.2 Observations ˆ hautes Žnergies avec Fermi /LAT

Le LAT (Large Area Telescope) est un dŽtecteur placŽ ˆ bord du satelliteFermi
de la NASA, lancŽ en juin 2008 [218]. Il est constituŽ de 16 couches Þnes en tungst•ne
permettant de convertir les rayons gamma incidents en paires Žlectron/positrons,
superposŽes avec des couches de silicium servant ˆ suivre la trace des Žlectrons et
positrons aÞn de remonter ˆ la direction dÕarrivŽe du photon. LÕŽnergie des Žlectrons
et positrons est ensuite mesurŽe dans un calorim•tre constituŽ dÕun cristal de iodure
de cŽsium scintillant donnant ainsi une estimation de lÕŽnergie du photon. LÕensemble
est entourŽ par un bouclier dÕanti-co•ncidence qui permet dÕidentiÞer et de rejeter
les rayons cosmiques. La mission principale deFermi /LAT est dÕe! ectuer un relevŽ
du ciel en rayons gamma, une couverture du ciel Žtant e! ectuŽe en lÕespace de trois
heures. Il est sensible aux rayons gammas au dessus de 20 MeV et son e" cacitŽ au
dessus de la centaine de GeV est limitŽe par sa faible acceptance (de lÕordre du m2)
au vu des ßux typiques des sources ˆ ces Žnergies.

Des analyses prŽcŽdentes des donnŽes prises avec le LAT autour de PKS 0301-
243 montrent que le NAG a eu une pŽriode de forte activitŽ entre les mois dÕavril et
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