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RZsumZ

LOastronomie de haute Znergie se concentre sur IOZtude des phZnomenes les plus violents de
IOunivers " partir dDobservations dans une gamme dOZnergie allant des rayons X aux rayons gammas
de tres hautes Znergies (1 keV - 100 TeV). Ces phZnomenes incluent par exemple les explosions
de supernovae et leurs vestiges, les pulsars et les nZbuleuses de vent de pulsar ou encore la for-
mation de jets ultrarelativistes au niveau des noyaux actifs de galaxie. Leur comprZhension fait
appel "~ des processus de physique des particules bien connus qui seront dZcrits dans cette these.
Par |QintermZdiaire de photons de haute Znergie, I0Ztude de ces phZnomenes de haute Znergie ouvre
donc une fenstre originale pour la recherche de physique au del” du modele standard. Les concepts
relatifs ~ 10Zmission et la propagation de photons de haute Znergie sont introduits dans cette these
et appliquZs " 10Ztude de 1O6Zmission de sources extragalactiques ainsi que du fond de lumiere ex-
tragalactique, a! ectant la propagation des photons de haute Znergie dans |Qunivers. Dans le cadre
de cette these, ces sources extragalactiques de photons de haute Znergie sont observZes abn de
rechercher de nouveaux bosons IZgers, tels que ceux appartenant " la famille des particules de type
axion (PTA). Les bases thZoriques dZcrivant cette famille de particules sont prZsentZes, ainsi que
la phZnomZnologie associZe. Notamment, en raison de leur couplage ~ deux photons, ces parti-
cules ont la propriZtZ dOosciller avec des photons en prZsence de champ magnZtique externe. Une
nouvelle signature de la prZsence de telles oscillations dans des champs magnZtiques turbulents,
sous la forme dOirrZgularitZs stochastiques dans le spectre en Znergie, est ZtudiZe et discutZe. Cette
signature est appliquZe " la recherche de PTA avec le rZseau de tZlescopes HESS, permettant dOob-
tenir pour la premiere fois des contraintes sur ces modsles ~ partir dOobservations en astronomie
gamma. La recherche de la meme signature dans des observations en rayons X permet dOamZliorer
les contraintes actuelles pour les PTA de tres basse masse et IOextension de ces contraintes ~ des
modsles de modibcation de la gravitZ comme explication de la nature de IOZnergie noire est Zgale-
ment ZvoquZe. Enbn, la recherche de PTA avec IQinstrument dOastronomie gamma du futur, CTA,
est discutZe ; en particulier, une nouvelle observable est proposZe 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 bPeld. A new signature of such oscillations in turbulent magnetic
belds, 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 prst 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 beld models for modibed 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.






Introduction

Le modele standard de la physique des particules est une thZorie quantique des
champs qui permet de dZcrire avec une prZcision remarquable les phZnomenes de
haute Znergie reproduits avec des accZIZrateurs de particules comme le Tevatron ou
le LHC jusqu®"~ des Zchelles du TeV. Cependant, cette thZorie reste une thZorie ef-
fective, qui pourrait sOexpliquer comme Ztant la limite ~ basse Znergie dOune thZorie
naturelle unibZe ~ de plus grandes Znergies. La recherche de nouvelle physique au
del” du modele standard, qui sOinscrit dans le but de trouver des manifestations
de cette thZorie unibZe aux Znergies actuellement accessibles, nOa pour IQinstant pas
donnZ de rZsultats positifs sur collisionneur. Pourtant, des indications astrophysiques
et cosmologiques soutiennent le besoin de thZories complZmentaires au modsle stan-
dard. Il sOagit de la matisre noire, qui serait responsable de 70% de la masse des
galaxies ou encore de IOZnergie noire, qui serait elle responsable de IQaccZIZration
actuelle de IQexpansion de IOunivers. Dans ces deux cas, le modsle standard est inca-
pable dOexpliquer la nature de ces composantes. LOintroduction de nouveaux champs
scalaire permet de rZsoudre ces problemes. Ils sont associZs ~ de nouveaux bosons
dont la masse est gZnZralement infZrieure " 10eV. LOobjectif de cette these est de re-
chercher de nouveaux bosons IZgers (dont la masse est infZrieure ~ 10eV) en utilisant
des observations astronomiques de haute Znergie.

Si les accZlZrateurs de particules permettent dQatteindre des Znergies de IQordre
du TeV, dans IQunivers des particules chargZes sont constamment accZIZrZes " des
Znergies des millions de fois plus grandes. Ces particules sont observZes sur Terre
sous le nom de rayon cosmique et peuvent alors atteindre des Znergied & eV. Ces
accZlZrateurs cosmiques peuvent otre aussi bien des restes de supernovae, des vents
de pulsar ou encore des noyaux actifs de galaxie. lls mettent en oeuvre des processus
physiques fondamentaux par IQintermZdiaire desquels ces objets rayonnent ~ haute
Znergie aussi bien des particules chargZes que des photons ou encore des neutrinos.
Observer les phZnomenes de haute Znergie de IQunivers permet dOZtudier ces processus
physiques fondamentaux aPn de rechercher desats de nouvelle physique, sOZcartant
du modele standard. Ces tests sont usuellement de HZrente nature. Il peut sOagir
par exemple de rechercher des fermions massifs interagissant faiblement avec la
matiere baryonique, comme candidats potentiels pour la matiere noire, de tester
la validitZ de IQinvariance de Lorentz, ou encore de rechercher de nouveaux bosons
IZgers comme dans cette these.

Les techniques dOobservation de IQunivers de haute Znergie se sont considZrable-
ment dZveloppZes et amZliorZes depuis la dZcouverte des rayons cosmiques en 1912
par Victor Hess et notamment lors de la deuxieme moitiZ du XX siecle. Aux plus
hautes Znergies, les rayons cosmiques entrant dans IOatmosphere engendrent des cas-
cades de particules chargZes, qui ensuite rayonnent pdret Tcherenkov. Il est ainsi
possible de remonter " I0identibcation et ~ la reconstruction de la particule incidente.
Cette technique est utilisZe par les expZriencesuger et Telescope Array pour les
rayons cosmiques de ultra haute ZnergiegE(! 10?°eV) en utilisant des cuves ~ eau
pour la dZtection des gerbes atmosphZriques par & Tcherenkov, mais aussi par les



expZrienceH.E.S.S. , MAGI@t VERITADour la dZtection de photons de tres haute
Znergie, pour lesquelles le rayonnement Tcherenkov dans IQatmosphere est observZ.
Dans cette these, les donnZes de I0expZriemt&.S.S. sont analysZes. On sQintZ-
ressera et on Ztudiera en particulier IOZmission ZlectromagnZtique des noyaux actifs
de galaxie. Les noyaux actifs de galaxie sont constituZs de trous noirs supermassifs
au centre de grandes galaxies autour desquels un disque dOaccrZtion de matisre ap-
porte de IOZnergie au trou noir. Dans certains cas, des jets relativistes se forment par
des mZcanismes encore incertains qui expulsent la matiere accrZtZe. Actuellement
une quarantaine de ces objets est dZtectZe au TeV par les expZriences Tcherenkov
actuelles. Des observations de haute Znergie de ces objets permettent de rechercher
des ¢ ets de nouvelle physique, comme il sera montrZ dans cette these " travers
IOexemple de la recherche de nouveaux bosons IZgers.

Les modsles de nouveaux bosons IZgers les plus courants sont ceux appartenant
" la famille des particules de type axion. Les bases thZoriques et phZnomZnologiques
de cette famille de particules sont prZsentZes dans la suite. Notamment, ces parti-
cules ont la propriZtZ dOosciller avec des photons dans un champ magnZtique externe.
Cet € et, associZ avec les champs magnZtiques astrophysiques prZsents sur la ligne
de visZe vers les sources observZes, peleeter la propagation de photons et donc
modiPer les observations des sources$ ectZes. En particulier, les particules de type
axion pourraient stre responsables de la modibcation de IQopacitZ de IQunivers aux
photons de tres haute Znergie. En ket, comme il est montrZ par la suite, les photons
de tres haute Znergie sont absorbZs dans le milieu intergalactique par crZation de
paires sur des photons de fond tlus. Lors dOoscillations avec des particules de type
axion, cette absorption est modibZe, et peut rendre IQunivers plus transparent que
prZvu, ce qui peut avoir des consZquences observables. Dans cette these, une nou-
velle observable originale de particules de type axion est proposZe qui consiste en
la prZsence dOirrZgularitZs dans les spectres des sourcestdes par des oscillations
avec des particules de type axion en raison de la turbulence des champs magnZtiques
traversZs. Cette signature est recherchZe dans direntes observations ~ haute Zner-
gie de noyaux actifs de galaxie. Des contraintes sur les modsles de particules de
type axion sont ainsi obtenues qui amZliorent dans certaines gammes de masse les
contraintes actuelles.

Le futur de IQastronomie au TeV passera par le rZseau de tZlescopes Tcherenkov
CTA qui devrait avoir une sensibilitZ une dizaine de fois plus ZlevZe que les instru-
ments actuels. Avec cet observatoire, environ 500 noyaux actifs de galaxie pourraient
stre dZtectZs. Ce grand nombre de sources, ainsi que le grand nombre de photons
dZtectZs sur les sources les plus puissantes, permettront dDamZliorer les contraintes
obtenues gr¥%oce " les instruments dOobservation actuels.
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Chapitre 1
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 IZgers, couramment appelZs avec leur acronyme anglais WISP (Weakly Inter-
acting Slim Particles). Ces particules hypothZtiques sont le pendant ~ basse masse
(infZrieure ~ 10eV) des WIMP (Weakly Interacting Massive Particles), ces particules
plus massives avancZes comme explication prZfZrZe ~ la composition de la matisre
noire de IOUnivers. La recherche de PTA est donc une des pierres angulaires de la
recherche de physique au del” du modele standard. Dans un premier temps, les mo-
tivations thZoriques principales pour IOexistence de telles particules seront exposZes,
puis les contraintes obtenues jusquO” prZsent sur ces modsles seront prZsentZes. En-
Pn, certains indices de IQexistence de PTA seront dZveloppZs, notamment ~ travers
les donnZes dOastronomie gamma de tres haute Znergie, motivant ainsi une Ztude
plus approfondie avec H.E.S.S.

1.1 Motivations thZoriques pour la recherche de PTA

1.1.1 Les axions et le probleme CP fort

De part ses prZdictions extremement prZcises, le succes du modsle standard de la
physique des particules nOest plus " faire, notamment depuis la rZcente dZcouverte
du boson de Higgs 1, 2] dont la premisre mesure des paramstres semble stre en
bon accord avec la thZoried, 4]. NZanmoins, le modsle standard ne permet pas
dOexpliquer I0ensemble du contenu de IQUnivers, la matiere noire et I0Znergie noire
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nOy trouvant pas dOexplication. De plus, le modele standard reste une thZotieetive
dont les paramstres doivent stre mesurZs expZrimentalement. Il existe par exemple
un parametre | dans le secteur fort, dZcrit par la thZorie de la chromodynamique
quantique (CDQ), associZ " la violation de la symZtrie CP (Charge+ParitZ) f] par
le terme :

GH'aga. | (1.1)

o+ G est le tenseur de force du champ de couleu son dual et" s la constante

de couplage forte. La dZsintZgration des kaons a permis pour la premisre fois de
mettre en Zvidence une violation de la symZtrie CP dans les interactions faibles [

I pourrait donc " priori prendre nOimporte quelle valeur entre' # et #. NZanmoins,

la non-observation dOun moment dipolaire Zlectrique associZ au neutron permet de
contraindre ce paramstre ~ || < 10 1°[7], ce qui constitue un ajustement extreme-
ment Pn de ce parametre. Ce problsme a ZtZ nommZ "probleme CP fort". Aucune
violation de la symZtrie CP dans les interactions fortes nOa ainsi ZtZ observZe expZ-
rimentalement ~ ce jour.

En 1977, Peccei et Quinn ont proposZ une solution au probleme en considZrant
quOau 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 null€][ lls
ont montrZ que la brisure spontanZe de la symZtrie U(1) associZe, en raison des
couplages anormaux avec le gluon, amene dynamiquement la phase de violation de
CP ~ zZro [8, 9. Comme suggZrZ indZpendamment par Weinberg et Wilczek, les
excitations quantiques de ce champ sont potentiellement observables sous la forme
dOune nouvelle particule correspondant ~ un pseudo boson de Nambu-Goldstone :
IOaxion J0, 11]. La masse de cette particule, obtenue en raison des couplages anor-
maux brisant la symZtrie U(1), peut stre reliZe au premier ordre " la masse du pion
neutre my : mafa # mufy oo fa est I0Zchelle dDZnergie de brisure de la symZtrie
U(1) de Peccei-Quinn,mp la masse de IOaxion é = 92 MeV [10].

A IQorigine il Ztait proposZ que la symZtrie de Peccei-Quinn soit placZe "~ la meme
Zchelle dOZnergie que la symZtrie Zlectrofaible, soit autour de 246 GeV. Cependant,
cette possibilitZ a ZtZ rapidement ZcartZe par ldfrentes Ztudes indZpendantes ],

13] comprenant entre autres IOZtude de la dZsintZgration dOassemblages de quarks
lourds en photons, par exemple sous la formé $ $+ aos V est un mZson vecteur
lourd (J/ %ou! ) [14] ou encore IOZtude du temps de vie du Soleil, qui se refroidirait
trop rapidement par Zmission dOaxiond §]. LOZchellés est donc bien supZrieure
IOGZchelle Zlectrofaible, ce qui a pour consZquence un axion tres 1Zger et interagissant
tres faiblement.

1.1.2 Les axions et le probleme de la matiere noire

Une des grandes questions de la physique fondamentale moderne est la nature
de la matisre noire. Depuis 1932/1933 et les observations des mouvements dOastres
dans des galaxies et amas de galaxies par Oort et Zwickyd, 17], il appara’t quOen-
viron seulement 20% de la masse des galaxies et amas est visible, formant la matiere
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baryonique. 80% du contenu en masse est donc dOorigine inconnue. Les parametres
du modele cosmologique sont aujourdOhui mesurZs prZcisZment gréoece ~ 10Ztude entre
autre du fond di! us cosmologique, des supernovae de type la ou encore des Ructua-
tions de densitZ des grandes structures. Les derniers rZsultats du satellite Plandk][
contraignent le contenu ZnergZtique de IQunivers en observant le fontudi cosmo-
logique aux valeurs suivantes : 4.9% de matiere baryonique, 26.8% de matiere noire

et 84.5% dOZnergie noire, responsable de IOaccZI|Zration actuelle de |Qexpansion de
IOunivers (dont la nature nOest Zgalement pas connue). Le taux dOexpansion actuel
de IOunivers est quant ~ lui estimZ par Planck ~ 67 krd 1 Mpc' 1. AujourdOhui, les
WIMP sont une hypothese attractive pour IOexplication de la nature de la matiere
noire [19). Ces particules massives et interagissant faiblement sont naturellement
prZdites dans certains modeles au del” du modele standard, dont par exemple la
super-symZtrie (voir par exemple 0, 21]). Elles auraient ZtZ produites thermique-
ment par collision de particules dans IOunivers primordial avant que IQunivers ne se
soit trop refroidi pour pouvoir continuer ~ en produire. De plus, la section € cace
dOannihilation des WIMP doit coencider approximativement avec celle de IQinterac-
tion faible pour expliquer la densitZ actuelle de matisre noire. Cette coencidence

a contribuZ " faire des WIMP une hypothese tres ZtudiZe pour la constitution de

la matiere noire [22]. NZanmoins, aucune dZtection sZrieuse de ces particules nOest
dZmontrZe ~ IOheure actuelle, alors que les recherches direci&s P4, 25 et indi-
rectes P6, 27] de WIMP sondent des Zchelles dOinteractions toujours plus faibles,
aujourdOhui proches de celles reproduisant ~ la densitZ relique de ces particules.
LOhypothese WIMP pourrait donc se voir tre conbrmer ou inbrmer dans les annZes

" venir.

Les axions sont une alternative possible pour constituer la matiere noire. Un
mZlange entre axions et WIMP pour la matiere noire est meme une hypothese "
la fois possible et attractive P8, 29). Comme les WIMP, les axions sont produits
thermiquement dans IQunivers primordial. En revanche, leur masse est beaucoup
plus faible et les axions primordiaux produits par ce mZcanisme sont donc ultra-
relativistes, contribuant ~ la matiere noire dite chaude. La proportion de matiere
noire qui est relativiste doit rester faible abn de ne pas perturber la formation des
structures de IQunivers, la majeure partie de la matisre noire devant stre froide, cOest
"~ dire non-relativiste. Abn de ne pas produire trop de matisre noire chaude, la masse
de IOaxion doit stre infZrieure ~ 0.9 eV 0, 31].

La production non-thermique dOaxions dans IOunivers primordial pourrait contri-
buer en revanche " la matiere noire froide BZ]. Lorsque la tempZrature de IQunivers
dZcro’t pour atteindre I0Zchelle de brisure spontanZe de la symZtrie de Peccei-Quinn
f o, le champ de IOaxion choisit une valeur non-nulle, rZsolvant ainsi dynamiquement
le probleme CP fort. Lorsque le taux dOexpansion de IQunivers est infZrieur ~ la masse
de IOaxion, 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 dZ-
cro”t au fur et~ mesure de la dilution lors de IOexpansion de IQunivers. Ces oscillations
correspondent ~ une population dOaxions non-relativistes dont la densitZ dZpend de
IOanglé ¢ initial choisi lors de la brisure de la symZtrie de Peccei-Quinn3p, 33.
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Deux scZnarios sont alors envisageables. Premierement, IOinRation a lieu apres la
brisure de la symZtrie de Peccei-Quinn. Dans ce cas, la valeur bgest unique dans
toutes les parties de IQunivers, meme non causalement reliZes. La densitZ dOaxions

" 5 est alors reliZe ~ I0angle de rZalignement choigii] 35] :
' n
' 1opey 1184

ma

n 2
a!l !

(1.2)

Ce mZcanisme de production dOaxions est donc pluscace " faible masse, contrai-
rement au cas thermique pour les axions. Pour des valeurs dg autour de IQunitZ,

il faut ma > 10peV pour que la densitZ relique dOaxions ne soit pas plus grande
que celle de la matiere noire §6]. Des valeurs de! o proches de zZro autoriseraient
des valeurs plus faibles pour la masse de IQaxion, au prix dOun nouveau probleme de
rZglage bn, qui pourrait stre rZsolu gr¥%ce au principe anthropiqued 37, 34).

Dans le deuxisme cas, IQinRation a lieu avant la brisure de la symZtrie de Peccei-
Quinn, ou bien cette symZtrie est restaurZe apres I0inRation lors du rZcthament.
LOangld ( est alors choisi alZatoirement diZrent dans des rZgions de IQunivers non
causalement reliZes. La densitZ dOaxions est estimZe en moyennant le rZsultat prZcZ-

dent sur IOensemble desg %[" #,#[
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(1.3)

Les axions dont la masse est comprise entre) ® et 10 2 eV sont donc une explica-
tion possible ~ la matiere noire froide [33].

1.1.3 Couplage entre axions et photons

De fason gZnZrique, les axions ont un vertex avec deux photons sOZcrivant sous
la forme [39] :

Lga = Zgg;aF“-- FH & = " gsaE 4B &, , (1.4)

o* F est le tenseur ZlectromagnZtiqueF son dual, & est le champ de IOaxion

et E et B sont respectivement le champ Zlectrique et le champ magnZtique. La
constante de couplagegsa est reliZze ~ 10Zchelle dOZnerbjie gsa = (" /2#f A)Cg

o Cg est un parametre dont la valeur est = ajuster selon les types de couplage

de 1Qaxion. Par exempleCg = 0.75 dans le cas du modele DFSZ (Dine-Fischler-
Srednicki-Zhitnisky) [40, 41] o« IOaxion est en plus couplZ avec I0Zlectron, ou encore
Cg = " 1.92 dans le modele KSVZ (Kim-Shifman-Vainshtein-Zakharov) |42, 43] o

ce couplage additionnel nOest pas prZsent. Commeafa = mafs, la constante de
couplage de IOaxion avec deux photons est reliZe ~ la masse de |Oaxion selon une loi
de proportionnalitZ dZpendant du type de modele considZrZ pour |Oaxion.

1.1.4 Des particules de type axion

Dans le cas des axions, la constante de couplage = deux photons est propor-
tionnelle ~ la masse de IQaxion. De fason plus gZnZrale, certains modsles prZdisent
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IOexistence de champs scalaires IZgers dont la constante de couplage et la masse ne
sont pas reliZes44]. Dans ce cas, ces champs ne permettent nZcessairement pas
de rZsoudre le probleme CP fort et sont motivZs par dQautres raisons thZoriques.
Des particules (pseudo)scalaires pourraient par exemple stre des pseudo bosons de
Nambu-Goldstone associZs " la brisure dOune symZtrie globale (une symZtrie de fa-
mille par exemple) ~ de hautes Zchelles dOZnerglg, [46, 47], sans que ces particules

ne soient couplZes aux gluonstf] comme cQOest le cas pour les axions. Ces nou-
velles particules sont appelZes particules de type axion (PTA) par la suite, car la
phZnomZnologie du couplage ~ deux photons est identique ~ celle dZcrite ~ la sec-
tion 1.1.3 De plus, certains modsles de thZorie des cordes prZdisent IQexistence dOun
spectre de PTA dont les masses sont distribuZes rZgulisrement en Zchelle logarith-
mique [49, 50, 51].

Ces PTA peuvent de la meme fason que les axions constituer la matiere noire
froide de IQunivers. Le mZcanisme de production non-thermique prZsentZ " la sec-
tion 1.1.20° la densitZ de particules provient de la brisure de la symZtrie de Peccei-
Quinn est Zgalement "~ IOoeuvre lorsque les PTA sont associZes ~ une symZtrie brisZe
" haute Znergie p7].

Des champs scalaires 1Zgers sont Zgalement proposZs en cosmologie pour expli-
quer la nature de IOZnergie noired. Ces champs scalaires, dits de quintessence, sont
contraints par le fait quOaucune nouvelle force de longue portZe nOa ZtZ observZe jus-
qud” prZsent4]. Des mZcanismes dOZcrantage sont proposZs pour que ces champs
ne puissent intervenir quOaux plus grandes Zchelles spatiales et ainsi Zchapper aux
contraintes posZes par les observations " plus petite Zchelle. La phZnomZnologie
du coupage avec deux photons pour de tels champs peut stre semblable ~ celle des
PTA [55]. COest le cas par exemple du chamZIZ66, [57] ou du galilZon B8, 59 dont
la masse ou le couplage dZpendent de IOenvironnement. Notamment, les contraintes
obtenues dans la suite de cette Ztude sur les PTA seront Ztendues " la recherche de
certains champs scalaires IZgers pour la cosmologie au chapi@e

1.1.5 Propagation dans un champ magnZtique

Le couplage ~ deux photons de IQaxion entra’ne notamment des oscillations entre
photon et PTA dans un champ magnZtique externe, le deuxisme photon Ztant un
quanta virtuel du champ magnZtique p(]. Dans ce cas, seule la composante du
champ magnZtique dans le plan perpendiculaire " la direction de propagation inter-
vient dans le couplage. En ket, le moment angulaire du photon selon cette direction
estJ, = +1 alors que celui de la PTA estJ, = 0, et un champ magnZtique longitu-
dinal, de par sa symZtrie azimutale, ne permet pas de modiber cette valew(]. La
composante du champ magnZtique transverse ~ la propagatiorB¢ , voir bgure 1.1)
est dZbnie par IQangle. Le systeme permettant de dZcrire les oscillations entre
photon et PTA est une fonction dOonde "~ trois composantes,

# %
Ay

#=% A, & | (1.5)
a
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avec une composante pour la PTAa et une composante pour chacune des polarisa-
tions A1 et A, du photon. LOZquatiori.4 permet dOobtenir I0Zquation du mouvement
dans la direction de propagationz suivante [60] :

(E2+ (3+M)# =0, (1.6)
o I0Znergie est notZE et M est une matrice non-diagonale dans la base des Ztats

de #. De cette fason, les Ztats propres dé qui sont les Ztats de la propagation
sont di! Zrents des Ztats dQinteraction de. Ainsi, PTA et photons sont mZlangZs

lors de la propagation de# .
,V

=
7

Figure 1.1 DSchZma reprZsentant les notations pour le mZlange photon/PTA de
est la direction de propagation (voir le texte pour plus de dZtails).

La PTA dont le terme dOinteraction sOZcrit avec la formulle4 est une particule
pseudoscalaire. Pour cette raisong[]], la PTA ne se couple qu(~)av§c la composante

de polarisation parallsle au champ magnZtique externe transversBr, A; cos& +

A, sin&, oe I0angle entre la composante transverse du champ magnZtique externe
et la direction de 10Ztat de polarisatiorA; est notZ &. Il est possible de linZariser
|O0Zquatiorl.6 comme dans 0] en utilisant la factorisation valable dans le cas os

le champ magnZtique varie sur des Zchelles spatiales plus grandes que la longueur
dOonde du photonE?+ (2= (E+i(2)(E" i(z) = (E+k)(E" i(;). Dans la limite
ultra-relativiste ( E & mg, toujours vZribZe par la suite), cette expression se simplibe
avecE + k = 2E, ce qui donne IOZquation du mouvement linZarisZe suivarié][:

(E" i(,+M)# =0, (1.7)
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o* M = M/ 2E estappelZe matrice de mZlange et sOZcrit sous la forme suivaiitk: [

%

#
$11 $ $ g cOS&

M = $ $, $, $psin& & . (1.8)
$gcos& $sin& $a

Les termes$ jj aveci,j = 1,2 sont des termes en anZraI non nuls. Les contributions
importantes ~ ces termes ont ici deux origines principales. Une premisre contribution
est uniquement diagonale et contribue ainsi ~ crZer une massé ective au photon.

En € et, le milieu dans lequel s®ectue la propagation inRue sur la propagation
des photons selon sa densitZ dOZlectrons, crZant au passage de IOonde ZlectromagnZ-
tique des oscillations de densitZ de plasma ~ une frZquence caractZristiqug [67].
LOimportance de ce terme, not& pl, Sera abordZe au chapitreéd pour obtenir des
contraintes sur les PTA de basse masse. La deuxieme contribution, non diagonale,
notZe $ QED. €st due aux éets prZdits en Zlectrodynamique quantique de polari-
sation du vide en prZsence dOun champ magnZtique exterfig.[Une consZquence
de ces kets est que le mileu appara’t comme birZfringent, cOest " dire que les po-
larisations paralleles et perpendiculaires au champ magnZtique ont des indices de
rZfraction di! Zrents, ce qui couple par consZquert; et A, [63, 64]. Enbn, un € et
classique mZlangeant les polarisations du photon est la rotation Faraday, oe les ondes
polarisZes circulairement ~ gauche et ~ droite se dZplacent ~ des vitessed direntes,
entra’nant une rotation de IOaxe de polarisation dOun photon polarisZ linZairement.
Bien quOutile en radio pour sonder les champs magnZtiques dans les milieux astro-
physiques comme il sera montrZ au chapitr@, cet € et est nZgligeable aux hautes
Znergies qui sont dOintZret iciep, 66]. Les termes$ j sOZcrivent ainsip, 67] :

$11 = ($p|+%$QED)COSZ&+($p|+2$QED)sin2&
$22 = ($pl+%$QED)Sin2&+($p|+2$QED)COSZ& (1.9)

$12 = $21= 3% qep SiN&COS&

Les termes$ g et $ 5 dans la matrice de mZlangeM correspondent respective-
ment au terme de mZlange entre la PTA et la composante de la polarisation parallele
au champ magnZtique transverse, et au terme de masse de la PTA. LOexpression des
di! Zrents termes de la matrice de mZlange sOexprime en fonction du champ ma-
gnZtique transverseBt, de la massem,, de la constante de couplages, et de la
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frZquence plasmg pl (voir chapitre 8) [67, 6] :

I LN
Soo = " 4 :; E = va1 100 TEV mB;GI ZMDC!..l
$5 = " 2%saBr = 18 10° g5 1lgséevi 1(. 1O!B;G Mpc' *
! ! "
$. = rzné = 78" 10° 10!”11;‘6\/(2 TEV !1Mpc’1,
(1.10)

0+ 0n a notZ ne la densitZ dOZlectrons dans le milieu de propagation®s, = m2/e #

44' 108G le champ critique en Zlectrodynamique quantique au del” duquel la
densitZ dOZnergie est"ssamment importante pour crZer spontanZment des paires
Zlectrons/positrons stables, qui entre dans la dZPnition d$ Qep - La convention de
Lorentz-Heaviside est utilisZe. LOZquatidn7 montre que les termes de la matrice de
mZlange expriment les Zchelles spatiales de variation des champs. Ces champs variant
sur des distances cosmologiques pour les applications astrophysiques dZveloppZes
dans la suite, il est plus explicite dOexprimer les termes de la matrice de mZlange en
unitZs de Mpc .

LOZquation du movement linZarisZb7 peut stre intZgrZe facilement dans les
Ztats propres de la matrice de mZlang®! qui sont les Ztats de la propagation. La
diagonalisation de cette matrice est faite en annex@?. A partir dOun Ztat initial # o,

il est donc possible de dZterminer prZcisZment la fonction dOowrdé nOimporte quel
moment le long du chemin, et dOen dZduire des grandeurs telles que la probabilitZ de
conversion dOun photon en PTA. Cependant, la structure de la fonction dOonde, dZ-
crivant la PTA et les di! Zrentes polarisations du photon, ne permet pas " elle seule de
dZcrire un faisceau de photons non polarisZs, qui est un ensemble statistique de pho-
tons ayant chacun des polarisations indZpendantes. Il est numZriquement possible
de calculer des grandeurs pour un faisceau non polarisZ en moyennant le rZsultat
obtenu pour cette grandeur sur IOensemble ded drentes polarisations possibles.
NZanmoins, la description dOun Ztat mixte peut stre correctement menZe " IQaide de
|OopZrateur densitZ # %
A1
=% A& ((ALA2)”, (1.12)
a
qui obZit alors ~ I0Zquation de Liouville-Von Neumann6f], obtenue "~ partir de
IOZquation de propagation pour des Ztats purs donnZe " |IOZquatiah:
i(*=[*M]. (1.12)

Le formalisme introduit dans cette section, qui dZcrit les oscillations entre pho-

tons et PTA dans un champ magnZtique externe, sera repris au chapitré pour

Ztudier les signatures de ces oscillations dans les spectres ZlectromagnZtiques des
sources astrophysiques.



1.2. Indications et contraintes sur les modeles de PTA 9

1.2 Indications et contraintes sur les modeles de PTA

Les axions et les PTA ont fait IOobjet de nombreuses recherches, " la fois en
laboratoire, dans les phZnomenes astrophysiques et en cosmologie. MalgrZ une indi-
cation de signal dans IQexpZrience PVLAS dans les annZes 266]) ontredite par
dOautres expZriences(, aucun axion ou PTA nOa ZtZ rZellement observZ ~ ce jour.
Les contraintes obtenues ~ ce jour sur les parametres des PTA, le couplage ™~ deux
photons gsa et leur massem, sont montrZes sur la bgurel.2 (extraite de [71]) en
zones de couleur foncZes. Davantage de dZtails sur ces contraintes expZrimentales
seront donnZes dans la sectioh.2.1 Les sensibilitZs attendues pour les instruments
de prochaine gZnZration sont montrZes en couleur claire et pointillZs. La bgurg
prZsente Zgalement les contraintes obtenues avec des observations astrophysiques,
en gris et bleu, qui seront dZcrites ~ la sectionl.2.2 Enbn des zones dOindication
correspondant ~ de possibles solutions pour des anomalies astrophysiques, dZtaillZes
" la section 1.2.3sont montrZes en encadrZ rouge. Les rZgions des parametres o les
axions ou les PTA permettent dOexpliquer la nature de la matiere noire froide sont
dZlimitZes avec les lignes rouge "CDM".

"6

Telescope

Log CouplingtGeV %4

" 12k _
B g ADMX" HF 7
" 14+ 2 .
| = ADMX _
" 16 —
"18 _I T A T I T T N N T I T O AN | i
"12 " 10 "8 "6 "4 "2 0 2 4 6
Log Masste V4

Figure 1.2 D(Extrait de [71]) RZsumZ des contraintes et indications pour les PTA
dans le plan couplage masse (voir le texte pour plus de dZtails). Les contraintes sont
montrZes en couleur foncZe et les prospectives pour les contraintes avec de futurs
instruments en couleur claire et pointillZs. Les indications provenant des anomalies
astrophysiques sont montrZes en encadrZ rouge (voir sectibr®.3). Les lignes rouges
Zpaisses "CDM" montrent les rZgions des parametres expliquant la matisre noire
froide. La bande jaune correspond aux axions rZsolvant le probleme CP fort.
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1.2.1 Recherche de PTA en laboratoire

La plupart des mZthodes expZrimentales ayant permis dOobtenir des contraintes
sur les parametres de PTA ont ZtZ exposZes dansg. Une de ces mZthodes est celle
de la "lumiere qui brille ~ travers un mur". Un faisceau laser puissant est envoyZ
sur un mur. La propagation sQesctue dans un fort champ magnZtique de fason *
convertir des photons en PTA, gr¥%.ce au couplage introduit ~ la sectioh.1.3 Seules
les PTA peuvent alors traverser le mur. De |IQautre ¢™tZ, un fort champ magnZ-
tique reconvertit les PTA en photons abn de pouvoir les dZtecter. Cette technique
a ZtZ utilisZe par plusieurs expZriences dont IOexpZrience BMV "~ Toulousd,[OS-
QAR au CERN [73] o encore GammeV ~ Fermilab [74]. Les contraintes les plus
fortes actuellement obtenues avec cette mZthode proviennent de |OexpZrience ALPS
" DESY [75]. Cette expZrience, dZmarrZe en 2007 ~ Hambourg utilise un aimant de
IGancien accZIZrateur HERA pour un champ magnZtique de 5.30 T sur une longueur
totale de 8.8 m. Un laser ~ 1064 nm avec une puissance totale de 35 W sert de source
de lumiere initiale. Abn dOobtenir une dZtection plus“ecace en bn de parcours, la
frZquence de la source lumineuse est ensuite doublZe gr¥%.ce ~ un procZdZ de gZnZra-
tion de seconde harmonique utilisant un cristal de phosphate de potassium titanyl.
Une puissance de 0.8 W ~ 532 nm est alors disponible et envoyZe dans une cavitZ rZ-
sonante oe la conversion entre photons et PTA s®ectue dans le champ magnZtique
de IOaimant. Pour le dZtecteur, un capteur CCD silicium est utilisZ, qui permet de
comparer simultanZment signal et fond avec des temps dOexposition dOune heure. Le
bruit de fond est principalement dZ " la radioactivitZ naturelle et aux rayons cos-
miques, les pixels bruitZs pouvant stre corrigZs avec des expositions de calibration.
Avec cette mZthode, ALPS est sensible ~ des couplages PTA/photons de IQordre de
7' 10 8GeV' ! pour des masses infZrieures au meV (voir Pgure 1.2). Pour des
masses de PTA plus ZlevZes, IOZnergie des photons du faisceau laser nOest pas assez
grande pour quQils se convertissent en PTA. LOexpZrience PVLAS qui avait rapportZ
une indication de signal de PTA en 200549 sQinscrivait dans cette catZgorie dOex-
pZrience, o+ les PTA seraient recrZZes en laboratoire. A laldfrence des expZriences
de "lumiere qui brille ~ travers un mur", PVLAS observait la rotation de IOaxe de
polarisation dOun faisceau laser polarisZ linZairement dans un champ magnZtique.
LOindication de signal observZ par cette expZrience est aujourdOhui largement exclue
par les expZriences actuelles.

Une deuxisme technique expZrimentale consiste ~ reconvertir en photons les
PTA produites naturellement dans le Soleil. Dans le Soleil, les photons du plasma
sont convertis dans le champ Zlectrique des noyaux en donnant des axions; cOest
IOket Primako! . Ainsi, une luminositZ en axion dOenvirod0 4gZ,L4 est atten-
due [7/7]. Deux expZriences ont ZtZ construites pour rechercher des PTA avec cette
mZthode, IOhZlioscope de Tokyo Sumicod] et le TZlescope Solaire ~ Axions du
CERN, CAST [79]. Ce dernier hZlioscope est le plus sensible des deux avec une
contrainte gga > 8.8"' 10 1 GeV' ! pour des masses infZrieures ~ 10 me\(] (voir
Pgure1.2). Il utilise un prototype dOaimant du LHC avec un champ magnZtique de
9.5 T sur 9.26 m de long pour reconvertir les PTA solaires en photons. LOhZlioscope
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ayant une amplitude zZnithale limitZe, il ne peut observer le soleil uniquement 1.5
heures le matin et le soir, le reste du temps Ztant dZvolu ~ la mesure des bruits de
fond. Pour la dZtection des photons, dans la gamme des rayons X, une chambre °
dZrive Ztait installZe dOun c¢™tZ de IOaimant, couvrant les deux cavitZs. Ces chambres
" dZrive ont ZtZ remplacZes par deux dZtecteurs MICROMEGAS, ayant un niveau
de fond et un seuil en Znergie plus faibles sur chacune des deux cavitZs. De 10autre
c™tZ de IQaimant un MICROMEGAS3{] a ZtZ Zgalement installZ sur IOune des ca-
vitZs tandis que des miroirs " incidence rasante ont ZtZ rajoutZs sur IQautre cavitZ
pour focaliser les rayons X sur un capteur CCD{Z]. Ces nouveaux dZtecteurs sont
utilisZs en 2013 et 2014 pour amZliorer la sensibilitZ de IQinstrument et fournir des
contraintes plus fortes.

Une troisisme possibilitZ suppose que la matiere noire froide de IQunivers est
constituZe de PTA. Dans ce cas, notre environnement doit contenir des PTA, qui
peuvent «tre, ~ I0image des PTA Zmises par le Soleil, reconvertis en photons. Ces PTA
Ztant non-relativistes, comme expliquZ dans la sectiof.1.2, elles se convertissent
en photons monochromatiques avec une Znergie Zgale ~ la masse de la PTA. Ainsi,
la conversion de PTA en photons peut stre fortement accrue par Zmission stimulZe
dans une cavitZ rZsonante dont la frZquence caractZristique est PxZe " la masse de la
PTA [ 39]. Des cavitZs micro-ondes permettent ainsi de sonder des masses de PTA de
IOordre duieV, qui correspondent ~ IQordre de grandeur naturel de masse des axions
pouvant former la matiere noire froide de IQunivers. La bguré.2 montre dans la
partie haloscope (zone grisZe ~ droite) les rZsultats obtenus par les expZriences de
premiere gZnZration RBF " Fermilab [83] et UF en Floride [84], sensibles ~ des masses
de PTA entre 5 et 20peV et des couplages environ un ordre de grandeur supZrieurs
ceux des axions dans cette gamme de masse. Les rZsultats de IOexpZrience plus rZcente
ADMX [ 85, sensible "~ des masses entre 1 et 3i&V sont Zgalement montrZs. ADMX
utilise une cavitZ de 50 cm de diametre et de 100 cm de hauteur opZrZe avec un champ
magnZtique de 7.6 T. Le champ magnZtique est contr™I|Z ~ |Qaide de deux tiges en
cuivre qui peuvent otre dZplacZes radicalement entre le centre de la cavitZ et le mur
ce qui permet de couvrir une gamme de frZquence de rZsonance entre 300 et 900 MHz
avec une prZcision de 0.12 Hz. La puissance convertie en photons est rZcupZrZe avec
une antenne insZrZe dans dans la cavitZ puis amplibZe. Pour contr™ler le bruit de
fond, principalement dQorigine thermique, la cavitZ est refroidie ~ une tempZrature
de 1.8 K. Ainsi, une sensibilitZ ~ des puissances de IQordre I ?* W est obtenue.

Les rZsultats de IQexpZrience ADMX permettent de contraindre IQexistence dOaxions
formant la matiere noire pour des masses comprises entre 1 et 3jgV [34].

1.2.2 LOunivers comme laboratoire

Les axions et PTA peuvent Zgalement etre contraints ou observZs gr¥%.ce aux
phZnomenes de trss grande Zchelle qui prennent place dans IQunivers. Par exemple,
axions et PTA sont naturellement produits dans les plasmas chauds des Ztoiles (voir
section 1.2.1), emportant ainsi une fraction de |OZnergie de I0Ztoile. Ce processus,
au meme titre que la production de neutrinos, change le temps de vie de 10Ztoile
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ainsi que le modele de IO0Zvolution stellaire. Le temps de vie observZ des Ztoiles per-
met ainsi de contraindre le couplage des PTA aux photonsg[/, 13]. De plus, la
luminositZ en photons du Soleil Ztant mesurZe, la production dOaxions au coeur du
Soleil nZcessite une production supplZmentaire dOZnergie nuclZaire, qui donnerait un
Rux de neutrinos plus grand. La mesure du Rux de neutrinos solaires par 10expZ-
rience SNO combinZe avec un modele standard pour le Soleil permet de donner la
contrainte gga < 7' 10 1°GeV' ! pour des masses de PTA infZrieures au ke\B{]
(voir bgure 1.2).

Les Ztoiles dans les amas globulaires permettent d@etuer des tests de la thZorie
de 1OZvolution stellaire. Dans le diagramme couleur-magnitude, les Ztoiles situZes
dans la branche horizontale (BH) ont atteint le stade dOZvolution de la fusion de
IOhZlium. LOaccZIZration de la combustion de IOhZlium en raison de la production de
PTA raccourcit le temps passZ par I0Ztoile dans la sZquence BH. Le nombre observZ
dOZtoiles en sZquence BH dans 15 amas globulaires est compatible avec le nombre de
gZantes rouges, pour lesquelles le refroidissement par Zmission de PTA est beaucoup
moins important en raison de leur plus grande densitZ3p, 90]. Cet accord permet
de mettre une contrainte sur le couplage entre photons et PTAyg, < 10 1°GeV' 1
pour des masses infZrieures ~ la dizaine de keV.

De plus, les champs magnZtiques en astrophysique sont faibles mais sOZtendent
sur de grandes Zchelles spatiales. Des RBux de photons de sources astrophysiques
peuvent ainsi tre convertis en PTA dans les champs magnZtiques astrophysiques
et vice-versa, suivant la phZnomZnologie prZsentZe dans la sectibf.3 De cette
fason, 10explosion de SN 1987 A aurait pu produire des PTA de haute Znergie qui
se seraient convertis en rayons gamma dans le champ magnZtique Galactiq@e, [

97] (quelquespG sur une dizaine de kpc). LOabsence de rayons gamma associZe *
IOZruption de SN 1987 A permet ainsi de contraindre le couplage entre photons et
PTA gsa < 10 1 GeV' ! pour des masses infZrieures au ne7]. Cette contrainte
nOest possible qud” tres faible masse en raison de la valeur beaucoup plus faible
du champ magnZtique Galactique gr%.ce auquel a lieu la conversion en photons, de
|Oordre dyiG, comparZe aux champs magnZtiques de IQordre du tesla utilisZs dans
les expZriences en laboratoire. Le r™le de la masse de la PTA dans les oscillations
entre photons et PTA dans un champ magnZtique externe sera ZtudiZ en dZtail au
chapitre 6.

1.2.3 Indications astrophysiques de IOexistence de PTA

Si I0inBuence de la phZnomZnologie des PTA sur les sources astrophysiques per-
met de contraindre les modeles de PTA, " IQinverse il est possible dOimaginer rZsoudre
certains problemes ou incohZrences en astrophysique en invoquant IQexistence de
PTA. Deux problemes astrophysiques peuvent typiquement stre rZsolus gr%o.ce aux
PTA, IOanomalie de refroidissement des naines blanches et la transparence anormale
de IQunivers aux rayons gamma. La rZgion des paramstres de masse et couplage de
PTA permettant de rZsoudre chacun de ces problemes est montrZe avec un encadrZ
rouge sur la bgurel.2. Il est " noter que bien que chacun de ces problemes puisse
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«tre expliquZ ~ I0aide de PTA, une explication astrophysique standard ou un! et
systZmatique des donnZes nQest pas " exclure.

Les naines blanches sont des Ztoiles en bn de vie apres la fusion de IOhydrogene,
composZes dOun coeur dOZlectrons dZgZnZrZs. Leur luminositZ, faible, est uniqguement
due au refroidissement thermique de IOZtoile initialement tres chaude en sortie de
sZquence principale. LOZvolution de ces objets Ztant tres simple, la fonction de lumi-
nositZ des naines blanches peut stre prZdite avec une grande prZcision. LOZmission de
PTA au sein de ces Ztoiles accZlsre leur refroidissement, perturbant ainsi cette fonc-
tion de luminositZ. Le processus principal dOZmission de PTA par les naines blanches
suppose que la PTA a un couplage avec deux Zlectrogs.. LOobservation de la fonc-
tion de luminositZ des naines blanches permet de contraindre ce paramstréd ~
Gea < 3' 10 13GeV' ! [94]. Cependant, pour certaines naines blanches pulsZes,
IOobservation de la vitesse de ralentissement de la pZriode de pulsation, due au re-
froidissement de 1OZtoile, montre un refroidissement IZgerement trop rapide. COest le
cas par exemple pour les Ztoiles G117-B15A9] et R548 P6], pour lesquelles une
PTA avec un couplagegea! 1" 5' 10 13 GeV' ! permettrait dOexpliquer ce refroi-
dissement rapide. Cette indication de couplage aux Zlectrons peut stre traduite en
couplage aux photons bien que la correspondance entre les deux dZpende du modele
thZorique sous-jacent$7]; la zone correspondant est ainsi montrZe sur la bgufe2

Une deuxieme indication de IQexistence de PTA est fournie par IQabsorption des
photons au TeV de sources extragalactiques (des noyaux actifs de galaxie). Ces pho-
tons de tres haute Znergie (THE) se font absorber sur le fond cosmologique de pho-
tons en optique et infrarouge proche par crZation de paire Zlectrons/positron§ .

Cet el et Ztant important pour la suite, de plus amples dZtails sur ce fond de lumisre
ainsi que sur ce processus seront donnZs au chapiteSelon certaines analyse®),

la connaissance actuelle de ce fond de lumiere semble etre en dZsaccord avec les
observations de certaines sources au TeV, IQunivers paraissant plus transparent que
prZvu pour ces photons de THE, impliquant un fond de lumiere plus faible J0(].

Une solution possible est quOune partie du chemin entre la source et IOobservateur est
el ectuZe sous IOZtat de PTA, en raison des oscillations entre photons et PTA dans le
champ magnZtique intergalactique {01, 107. Dans ce cas, le Rux de la source ne peut
otre absorbZ lorsque IOZtat de propagation est une PTA. Une variante de ce scZnario,
ZtudiZe au chapitre10, est quOune partie du Bux de la source est transformZe en
PTA dans les champs magnZtiques de la source avant dOstre retransformZe en pho-
tons dans le champ magnZtique GalactiquelD3 104. LOespace des parametres de
la PTA permettant dOexpliquer cette possible anomalie de transparence est montrZ
sur la bgure1.2. Un scZnario semblable est Zgalement envisageable pour expliquer
IGZmission aux THE de certains blazars dont la zone dOZmission se trouverait avant
une rZgion riche en photons optiques, absorbant ainsi le RBux ~ THEIP5, 106. Des
rZcentes mesures de la transparence de IQunivers ~ hautes Znergies ont cependant
nettement rel%o.chZ la tension entre observations et modsle<)[, 10g. Le chapitre 6
prZsentera plus en dZtail les questions et controverses liZes ~ IOanomalie 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, [Oobservation de IQunivers de tres
haute Znergie avec le rZseau de tZlescopes H.E.S.S. permettra de sonder les para-
metres de PTA pouvant expliquer la possible anomalie de transparence de IQunivers,
en faisant ainsi un instrument de premier plan pour I0Ztude de ce probleme.
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En 1953, Galbraith et Jelley ont remarquZ que les rayons cosmiques sont dZtec-
tables depuis le sol sous la forme dOimpulsions de lumisre Tcherenkov produite par
leur gerbe atmosphZrique J09. La technique dOidentibPcation des photons de tres
haute Znergie (THE, E > 100 GeV) basZe sur IQobservation au sol du rayonnement
Tcherenkov des gerbes atmosphZriques sOest ensuite dZveloppZe tout au long de la
deuxieme moitiZ du XX ™€ sjecle. Cette technique permet notamment dQatteindre de
grandes surfacesleectives pour la collection des Zvenements, aujourdOhui de IQordre
de 10° m?, qui sont hors dQatteinte pour des instruments embarquZs sur des satellites.
Le spectre de IOZmission Tcherenkov sOZtend continzment entre 1Qoptique et IQultra-
violet. LOatmosphere Ztant opaque en ultraviolet, seule I0Zmission Tcherenkov dont
la longueur dOonde est supZrieure ~ environ 300 nm est observable. Cette gamme de
longueurs dOonde est naturellement contaminZe par la lumisre des Ztoiles, la lumiere
zodiacale ou encore la lumisre diuse ambiante de IOatmosphere.

Apbn dOidentiber les Rashs Tcherenkov des gerbes atmosphZriques parmi le bruit
de fond de lumiere ambiante, il est nZcessaire dOavoir un temps de pose adaptZ " la
durZe des Zvenements Tcherenkov. Les Rashs Tcherenkov des gerbes atmosphZriques
ont une durZe moyenne de 5 ns et peuvent stre aussi rapides que 2 ns ~ environ
150 m du point dOimpact. Il convient donc dOutiliser une Zlectronique rapide capable
dOZchantillonner les observations ~ 1 ns environ pour optimiser la fenetre dOintZgra-
tion du signal sur le Bash Tcherenkov et limiter la contamination par le bruit de
fond de lumiere ambiante. Il est possible Zgalement dOutiliser des camZras Pnement
pixellisZes de fason ~ ce que IOimage de la gerbe se forme simultanZment sur plu-
sieurs pixels voisins, ce qui les distingue du bruit de fond ambiant. De plus, dans
la mZthode dite de stZrZoscopie, IOobservation conjointe de plusieurs tZlescopes en



16 Chapitre 2. LOexpZrience H.E.S.S.

coencidence permet de rZduire les dZtections accidentelles de fond de lumisre am-
biante. Dans la premisre partie, les mZthodes expZrimentales utilisZes dans H.E.S.S.
pour IOidentiPcation du signal sont prZsentZes.

Une autre source de bruit de fond pour IOobservation des gerbes de photons est
apportZe par les gerbes de rayons cosmiques, hadrons ou Zlectrons qui dominent
largement (dOun facteurl(?-10%) les sources de photons. La Pne pixellisation des
camZras ainsi que la stZrZoscopie permettent de rejeter la plus grande partie des
gerbes hadroniques et dDamZliorer la reconstruction des gerbes ZlectromagnZtiques.
Dans cette optique, la deuxisme partie prZsentera ainsi les mZthodes dOanalyse per-
mettant IQidentibcation et la reconstruction des photons.

2.1 Principes expZrimentaux de |OexpZrience H.E.S.S.

2.1.1 Observation des gerbes atmosphZriques

Les tZlescopes Tcherenkov sont jusquO™ aujourdOhui construits avec une surface
de miroirs permettant de focaliser le rayonnement Tcherenkov de la gerbe sur un
dZtecteur, la camZra. Dans la premiere phase de I0expZrience H.E.S.S., qui a dZbutZ
en 2003, quatre tZlescopes Tcherenkov identiques sont placZs aux coins dOun carrZ de
120 m de c™tZ. Cette distance a ZtZ choisie abn dOoptimiser la sensibilitZ du rZseau
de tZlescopes au seuil en Znergie, environ de 100 GeV, tout en ayant la plus grande
surface ¢ ective possible. Dans la deuxisme phase de H.E.S.S., dZbutZe en 2012, un
cinquieme tZlescope a ZtZ construit au centre du carrZ avec une taille supZrieure
aux prZcZdents dans le but dOabaisser le seuil en Znergie. Le seuil en Znergie dOun
tZlescope TcherenkoEse i dZpend en particulier du diamstre de la surface totale
des miroirs! commeEgeui) ! ' 2.

Pour les quatre premiers tZlescopes, la surface rZRectrice de 108ast composZe
de 382 miroirs de distance focale de 16 m, circulaires avec un diamestre de 60 cm et
arrangZs de faeon hexagonale sur une monture de type Davies-Cotton de 13 m de
diametre [ 11(. Le montage en Davies-Cotton [11] permet de limiter les aberrations
de coma, ce qui amZliore la fonction dOZtalement dOun point (FEP), mais introduit
une asynchronicitZ d®environ 4 ns entre le centre de la surface rZRective et le bord
extZrieur. Cette dispersion temporelle serait trop importante avec un montage en
Davies Cotton pour le cinquisme tZlescope 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 rZRectrice suit donc une forme parabolique pour le cinquisme tZlescope
de 614 nt de surface. Des miroirs hexagonaux dOenviron 90 cm dOenvergure avec
une distance focale de 36 m composent les facettes de la surface rZRecfive][ Les
facettes des miroirs sont correctement alignZes gr¥%.ce ~ une procZdure o+ IQimage
dOune Ztoile brillante formZe par les miroirs sur la porte fermZe de la camZra est
observZe avec un capteur CCD situZ au centre de la surface rZRectricéd.

Le rayonnement Tcherenkov de la gerbe rZRZchi par les miroirs est enregistrZe
par des camZras situZs au plan focal des miroirs. Abn de prendre des images prZcises
du dZveloppement de la gerbe, les camZras de |OexpZrience H.E.S.S. sont Pnement
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Figure 2.1 BDSchZma de structure dOun des quatre premiers tZlescopes du rZseau
H.E.S.S.

pixellisZes. Elles sont composZes de 960 tubes photo-multiplicateurs (TPM) pour
les quatre premiers tZlescopes et de 2048 TPM pour le cinquisme. Ainsi, pour les
premiers tZlescopes, chaque pixel (dOenviron 3 cm de diametre) correspond ~ une
aire de 0.16 de diamstre sur le ciel, les camZras ayant un champ de vue total de
5% de diametre [114. Chaque TPM est ZquipZ dOun c™ne de Winston permettant
de limiter les pertes de signal dans les espaces vides entre les TPM et de rZduire le
bruit de fond de la lumisre ambiante. Les TPM sont groupZs par 16 dans une meme
unitZ gZrant IOalimentation haute tension et le contr™le de |OZlectronidué][

Le signal en sortie de chaque TPM est transmis dans une voie de dZclenchement
et deux voies dOZchantillonnage, la voie de haut gain et la voie de bas gain. LOutilisa-
tion de deux voies " des gains diZrents permet de mesurer respectivement des faibles
charges et des grandes charges. Le signal des voies dOZchantillonnage est enregistrZ
dans une mZmoire analogique ~ une frZquence de 1 GHz, le temps de vZribPer que
les conditions de dZclenchement pour la sauvegarde du signal soient remplies. Les
conditions sont que " 10intZrieur dOune certaine fenetre temporelle, un certain nombre
de pixels dans un secteur de la camZra dZpassent un certain seuil en charge. Pour
les premiers tZlescopes de H.E.S.S., typiquement 3 pixels dOun secteur de 64 doivent
dZpasser une charge de 4 photo-Zlectrons (p.e.) dans une fenstre de 1.3 1|
Ces conditions de dZclenchement permettent de rZduire le taux de dZclenchement
accidentel dz au fond de lumiere ambiante. Dans ces conditions, chaque camZra de
la premiere phase de H.E.S.S. est dZclenchZe ~ une frZquence dOenviron 1.4 kHz.
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Lorsque la camZra est dZclenchZe, pour toutes les voies la charge intZgrZe sur une
fenetre de 16 ns autour du temps correspondant ~ IQorigine du dZclenchement est
rZcupZrZe depuis les mZmoires analogiques et numZrisZe en coups dOADC ("Analog
to Digital Converter") puis envoyZe " IQunitZ centrale de la camZra. La taille de la
fenetre dOintZgration de 16 ns est optimisZe abn dOaccumuler la charge sur IOensemble
du Rash Tcherenkov (5 ns environ) et diluZe par la rZponse du PMT (3 ns), mais sans
intZgrer trop de bruit de fond dZ " la lumiere ambiante. LOopZration de lecture des
mZmoires analogiques prend environ 27Gs dans les camZras des petits tZlescopes
et est donc responsable dOune majeure partie du temps mort (de 45 environ).

Le cinquieme tZlescope Ztant prZvu pour les plus faibles Znergies, o les Rux sont
plus importants, les mZmoires analogiques ont ZtZ amZliorZes de fason "~ diviser par
dix ce temps mort.

Lorsque les tZlescopes du rZseau H.E.S.S. sont utilisZs en stZrZoscopie, cOest " dire
que plusieurs tZlescopes observent simultanZment le meme objet, un second niveau
de dZclenchement est utilisZ, qui requiert une cosncidence entre deux tZlescopes dans
un intervalle de temps de 80 ns. Une fois corrigZe des retards dZs ~ des longueurs
de c%oble diZrentes ainsi quOaux conditions spZcibPques dOobservation (position de
la source dans le ciel), la dispersion des temps dOarrivZe des signaux deZrdts
tZlescopes est dOenviron 10 ns en raison de la courbure du front Tcherenkov et des
points de vue di Zrents de chaque tZlescope. La taille de cet intervalle de temps
est donc optimisZ ~ 80 ns de fason "~ ne pas perdre trop dOZvenements tout en
limitant le nombre de coencidences fortuites. Ainsi, on estime quOun Zvenement sur
1000 seulement est une coencidence fortuite. La prise de dZcision du dZclenchement
en coencidence est rZalisZe en & environ, dont 4 us pour la transmission par
Pbre optique des signaux entre la camZra et le module central. Sans coencidence, la
numZrisation des signaux dans les mZmoires analogiques de la camZra dZclenchZe est
arretZe et la prise de donnZes reprend. Ce second niveau permet de rZduire le taux
de dZclenchement global ~ 400 Hz environ pour les quatre premiers tZlescopes. Pour
le cinquieme tZlescope, le taux de dZclenchement de la camZra, environ de 20 kHz,
engendre un Bux de donnZes ZlevZ et principalement contaminZ par le fond de lumiere
ambiante et des muons isolZs. Le cinquisme tZlescope Ztant consu pour opZrer " plus
basse Znergie que les autres tZlescopes, la condition de stZrZoscopie ne peut pas etre
utilisZe pour rZduire le Rux de donnZes car trop restrictive. Un algorithme analysant
en ligne la topologie de IOimage fondZ sur des mZthodes prZsentZes " la se2tibh
peut rZduire le taux de dZclenchement.

La gestion informatique des di Zrents sous-systemes de H.E.S.S. et de |Qacquisi-
tion de donnZes estleectuZe avec une architecture logicielle de type CORBA (Com-
mon Object Request Broker Architecture) [L17, qui permet IOexZcution simultanZe
de dil Zrents processus sur des machines distinctes. LorsquOun Zvenement est ac-
ceptZ, les donnZes de chaque tZlescope sont envoyZes sur un noeud de calcul pour
otre fusionnZes et converties au format ROOT [19.

Les observations sont ectuZes de nuit lorsque la lune est en dessous de |Ohorizon
abn de limiter le niveau de fond de lumiere parasite. Ainsi, environ 1000 heures
dOobservation par an sontl@ctuZes. Les observations sont sZquencZes en runs de 28
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minutes, avec des transitions entre chaque run dOenviron 2 ~ 3 minutes.

2.1.2 Calibration de IQinstrument

Comme expliquZ " la section prZcZdente, les donnZes brutes sauvegardZes sont
donnZes en coups dOADC. Les donnZes exprimZes en coups dOADC !sectZas
par di! Zrents @ ets instrumentaux comprenant entre autres la rZponse des TPM et
de IOZlectronique ou encore '@acitZ de transmission du signal (miroirs, c™nes de
Winston). La rZponse instrumentale est di Zrente pour chaque pixel des camZras
et varie Zgalement au cours du temps et ne peut donc pas stre exactement simulZe
par une procZdure Monte Carlo. Le but de la calibration est dOestimer la rZponse de
chaque pixel dans les voies haut gain et bas gain abn de pouvoir en dZconvoluer les
donnZes mesurZes en coups dOADC. Les procZdures pour la calibration sont dZtaillZes
dans [L19.

Le gain des TPM est mesurZ ~ IOaide dOun dispositif lumineux, une diode Zlec-
troluminescente ou un laser pulsZ, situZ dans les containers en face de la position
de stockage des camZras. LOintensitZ de la lumisre est ajustZe abn dOobserver le pic
" un p.e. arrachZ de la photocathode. Cette procZdure permet de quantiPer le gain
des TPM dans la voie haut gain, la voie bas gain nQayant pas la rZsolution pour
le distinguer du piZdestal. LOintensitZ Ztant trop faible pour dZclencher la camZra
et IOenregistrement des donnZes, un TPM externe est utilisZ pour synchroniser le
dZclenchement de la camZra avec les pulsations de la source de lumisre. Le gain de
chaque TPM dans la voie bas gain est directement mesurZ sur les donnZes dOob-
servation du ciel ~ partir du haut gain en comparant les charges des Zvenements
correctement mesurZs dans les deux voies (typiquement entre 40 et 200 p.e.).

Les piZdestaux des TPM dans les voies haut et bas gain sont dZterminZs pendant
les runs dOobservations du ciel en excluant dans la reconstruction de IOhistogramme
des charges les Zvenements pour lesquels des signaux Tcherenkbeaent le pixel.
Pour dZterminer si, pour un pixel donnZ, un Zvenement doit stre gardZ, seule 10in-
tensitZ des pixels voisins est utilisZe abn de ne pas biaiser la reconstruction du
piZdestal. Pour chaque pixel, environ 20% des Zvenements sont ainsi rejetZs pour le
calcul du piZdestal. De plus, pour IQanalyse, il convient dOidentiPer correctement les
pixels non-opZrationnels. Cerains pixels doivent en! @t «tre ZcartZs de I0analyse 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 Ztoile sur le ciel
sont Zteints abn de les protZger.

Pour chaque pixel, la qualitZ de transmission du c™ne de Winston et"l@acitZ
quantique du TPM sont mesurZes " I0aide dOune source de lumiere installZe au milieu
de la surface rZRectrice et illuminant la camZra. La source de lumiere doit Zclairer
de fason homogene toute la surface de la camZra, ce qui permet alors de mesurer
IO® cacitZ de collection dOun pixel relativement aux autres. 'CeacitZ absolue du
systeme est mesurZe " partir des images des muons atmosphZriques reconstruits dans
les camZras. LOZmission Tcherenkov de ces particules ultrarelativistes est prZdictible
en fonction des paramstres gZomZtriques de la trajectoire du muon et de son Znergie,
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mesurables sur I0image enregistrZe, ainsi que dOun modsle dOatmosphere. La compa-
raison entre ce modesle et les intensitZs mesurZes dans la camZra permet dOestimer
IO cacitZ de collection globale prenant en compte IQabsorption sur IQatmosphere, la
rZRectivitZ des miroirs ainsi que |®eacitZ moyenne des c™nes de Winston et des
TPM.

2.1.3 Bruits de fond

Parmi les Zvenements enregistrZs, tous ne sont pas des images de gerbes at-
mosphZriques induite par des rayons gamma. Comme il a ZtZ ZvoquZ " la section
prZcZdente, les images de muons peuvent otre enregistrZes, bien que IOutilisation de
la stZrZoscopie limite cette contamination, les muons nOZtant en gZnZral dZtectZs
que par un seul tZlescope. Outre le bruit dZ au fond de lumiere ambiant, lui meme
sZverement limitZ lors des observations en stZrZoscopie, la source principale de bruit
de fond provient des gerbes hadroniques induites par des rayons cosmiques. Le dZve-
loppement des gerbes hadroniques est beaucoup plus irrZgulier que celui des gerbes
ZlectromagnZtiques. Ainsi, alors que la topologie de IOimage des gerbes Zlectroma-
gnZtiques suit une ellipse, les gerbes hadroniques, tres alZatoires, ne suivent pas ce
modele. LOZtude 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 apportZe par les
rayons cosmiques dOZlectrons et de positrons, qui ne peut pas tre rejetZe par IOZtude
de la topologie de IOimage. Des techniques statistiques dOanalyse, dZtaillZes dans la
section suivante, sont alors utilisZes pour estimer le niveau de contamination par ces
Zvenements de fond.

2.2 MZthodes de reconstruction et dOanalyse

Les donnZes calibrZes, apres dZconvolution des rZponses individuelles de chaque
pixel, sont donc exprimZes en photo-Zlectrons (p.e.). Le facteur dQmacitZ optique
dZterminZ " partir de I0analyse des anneaux de muons est utilisZ pour obtenir IOam-
plitude rZelle du signal Tcherenkov dans chaque pixel. LOimage obtenue est ensuite
nettoyZe abn de supprimer les traces de fond de lumiere ambiante dans les pixels
sans signal Tcherenkov. Ce nettoyage est! ectuZ 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
mZthode permet de sZlectionner pour chaque image dOun Zvenement, uniquement
les groupes de pixels spatialement corrZIZs. Dans cette section, les principes de la
reconstruction de la direction et de I0Znergie des photons incidents sont exposZs,
ainsi que les performances de IQinstrument qui en rZsultent.

2.2.1 Reconstruction des Zvenements

Apres le nettoyage, les images de$ sont elliptiques alors que les images des
gerbes hadroniques sont irrZgulisres et alZatoires. LOestimation des paramstres de
IOellipse ajustant IOimage permet de remonter aux paramstres de la gerbe(. La
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Pgure2.2 (Extrait de [ 114) montre la dZPnition des parametres dits de Hillas dZPnis-
sant IQellipse de I0image de la gerbe ZlectromagnZtique. Il est possible de retrouver
la direction incidente du photon pour les Zvenements observZs en stZrZoscopie en
comparant les grands axes des ellipses des images des gerbes vues damZsatites
camZras et donc depuis dliZrents angles [21], comme montrZ sur la bgure.2. Des
coupures sur la distance sont appliquZes de fason ~ Zcarter les images tronquZes en
bord de camZra dont la reconstruction est fortement biaisZe. Une variable de qualitZ
est construite ~ partir de la dZtermination des parametres de Hillas qui permet de

di! Zrencier gerbes ZlectromagnZtiques et hadroniqué$f]. Des coupures sur cette
variable permettent notamment de rZduire le fond dOun facteur 100 avec une €
cacitZ de 40% pour les gerbes ZlectromagnZtiquésy). LOZnergie des Zvenements
est reconstruite en comparant |QintensitZ mesurZe avec des simulations produites
pour des gerbes avec le meme parametre dOimpact (la distance entre le centre du
rayonnement Tcherenkov et le tZlescope) que celui estimZ1.

Figure 2.2 D(Extrait de [114]) GZomZtrie des parametres de Hillas.

Un ra" nement de cette mZthode, diteModel 3D, est de rajouter une dimension
en modZlisant le dZveloppement longitudinal de la gerbe ZlectromagnZtique dans
IOatmosphere par une gaussienne. La comparaison de IQimage enregistrZe avec des
images produites avec des simulations de gerbes permet de dZterminer les parametres
de la gerbe ajustant au mieux IQimage. La reconstruction de I0Znergie est amZliorZe
gr¥ece ~ I0estimation de IQaltitude de dZveloppement maximal de la gerbe, les gerbes
plus ZnergZtiques Ztant plus pZnZtrantes dans IOatmospheraq 124. La rZjection
du bruit de fond, basZe sur les mesures de la largeur de la gerbe, est similaire " la
mZthode deHillas.

LOesprit de la mZthod®lodel 3D peut stre gZnZralisZe en paramZtrisant le dZ-
veloppement longitudinal, latZral et angulaire de la gerbe ZlectromagnZtique. Ces
distributions sont estimZes ~ partir de simulations Monte Carlo de dZveloppement
de gerbes [25. A partir de ces modeles de dZveloppement de gerbes, IOimage du
rayonnement Tcherenkov par les camZras est obtenu par simulation du dZtecteur.
Une banque dOimages est produite pour!drents paramstres de la gerbe et condi-
tions dOobservation. Les images observZes sont ainsi ajustZes par les images simulZes
de fason ~ obtenir les parametres de la gerbe optimaux. Les parametres de Hillas
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sont utilisZs comme point de dZpart de la procZdure dOajustement. La valeur de 10esti-
mateur de vraisemblance obtenu " la bPn de la procZdure est utilisZe pour discriminer
entre gerbes ZlectromagnZtiques et gerbes hadroniques, un mauvais ajustement si-
gnibpant que la gerbe est probablement dOorigine hadronique. Cette mZthode, dite
Model [12, a ZtZ dOabord dZveloppZe pour I0expZrience QAT [et est aujourdOhui
utilisZe couramment dans H.E.S.S. sous le nom ddodel ++ . Dans la suite, cette
mZthode sera utilisZe pour la reconstruction des donnZes de H.E.S.S.

2.2.2 Soustraction du fond

Comme expliquZ " la section2.1.3 les mZthodes de reconstruction des Zvsne-
ments prZsentZes au paragraphe prZcZdent ne permettent pas de supprimer en tota-
litZ le fond. En particulier, les gerbes dOZlectrons et de positrons sont par exemple
pratiguement indissociables des gerbes initiZes par des photons. Il est alors nZces-
saire dOutiliser un traitement statistique global des Zvenements. Une rZgion dOintZrst
pour la recherche de signal est dZbnie sur le ciel en prenant en compte la rZsolution
angulaire de H.E.S.S. (voir section suivante). Typiguement, pour la recherche de
signal provenant de sources ponctuelles ~ la rZsolution angulaire pres, une rZgion
circulaire de rayon dOenviron 0%1lautour de la source est dZPnie. Le bruit de fond
dans la rZgion dOintZrst est estimZ ~ partir de rZgions de contr™le autour de la rZ-
gion dOintZret dans lesquelles aucun signal nOest prZsent. La gZomZtrie des rZgions
de contr™le est choisie abn que IOacceptance soit la meme dans ces rZgions que dans
la rZgion de signal. Au premier ordre, IQacceptance est radiale par rapport au centre
de la camZra. Les observations sont dond ectuZes en mode ditvobbleoe la source
est pointZe avec un Zcart angulaire dOenviron ®.par rapport au centre de la ca-
mZra, ce qui permet IQutilisation de rZgions de contr™le dZPnies au meme Zcart de
pointZ [127. Abn de limiter le biais dZ ~ des € ets non-radiaux de IOacceptance, les
Zcarts de pointZ sont kectuZs dans des directions HZrentes dOun run ~ 1Qautre.

2.2.3 Performances de H.E.S.S.

Abn dOestimer les performances de H.E.S.S., des simulations Monte Carlo de
IOinstrument sont rZalisZes. Des gerbes atmosphZriques sont simulZes avec des lo-
giciels commeKASKADE 29 ou CORSIKAL2] qui donnent la densitZ de photons
Tcherenkov observZs au sol pour la simulation de la gerbe, rZalisZe alZatoirement
en fonction des parametres de la gerbe que sont son angle zZnithal, son Znergie et
la nature de la particule primaire initiant la gerbe. Dans un deuxisme temps, |Oob-
servation des photons Tcherenkov par les tZlescopes est simulZe photon par photon
jusqud” la camZra. Cette simulation inclut I®eacitZ de transmission globale du si-
gnal (rZRectivitZ des miroirs, ombre de la structure et c™nes de Winston) ainsi que
la rZponse de la cha’ne dOacquisition Zlectronique.

Les performances de H.E.S.S. dZpendent des conditions dOobservation, et no-
tamment de IOangle zZnithal, IOangle entre I0axe dOobservation et le zZnith. Dans sa
premiere phase dOobservation avec quatre tZlescopes, la surfdaecéve de H.E.S.S.
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Ztait de I1Qordre dd0° m? pour des observations hautes sur le ciel. Comme montrZ

sur la Pgure2.3, la surface é ective dZcro”t rapidement ~ basse Znergie oe les gerbes
sont trop petites pour stre dZtectZes. Le seuil en Znergie peut stre dZPni comme
IGZnergie minimale pour laquelle IOacceptance est ~ environ 15-20% de IOacceptance
nominale ~ haute Znergie. Il est typiguement de 200 GeV pour des observations ~
faible angle zZnithal, mais augmente ~ environ 1 TeV pour des observations basses
sur le ciel, ~ un angle zZnithal de 68. Le cinquisme tZlescope de H.E.S.S. permet
dOabaisser ce seuil en Znergie ~ 30 GeV au mieux pour des observations hautes sur
le ciel.

Figure 2.3 B (Extrait de [13(]) Surface d ective du rZseau de quatre tZlescopes
obtenue "~ un angle zZnithal (angle entre le zZnith et la direction de pointZ) de®20
pour une conbguration " trois ou quatre tZlescopes et deux ensembles de coupures.

Lors dOobservations en mode stZrZoscopie avec au moins trois tZlescopes, la rZ-
solution angulaire de H.E.S.S. est dOenviron 6.1.a mZthode de reconstruction des
ZvenementsModel++ , qui sera utilisZe dans la suite, permet dOatteindre une rZsolu-
tion en Znergie dOenviron 10% de 1O0Znergie avec un biais limitZ ~ quelques pourcents
sur IOensemble du spectre en Znergie. Ces bonnes performances permettront au cha-
pitre 7 de rechercher des irrZgularitZs anormales dans le spectre dOune source brillante
observZe par H.E.S.S., caractZristiques des oscillations entre photons et PTA (voir
chapitres 1 et 6). Avec ces caractZristiques, H.E.S.S. peut dZtecter des sources "
un niveau de RBux de quelques pourcents de celui de la nZbuleuse du Crabe en une
dizaine dOheures.

2.2.4 Reconstruction spectrale

Le spectre de la source ne peut etre reconstruit simplement en distribuant les
Zvenements dans un histogramme en fonction de I0Znergie mesurZe. Eet,ela
reconstruction des Zvenements introduit une erreur dans IQestimation de |0Znergie
du gamma incident. Cette erreur, caractZrisZe par la rZsolution en Znergie et le
biais dZcrits " la section prZcZdente, dZpend de I0Znergie. Il en rZsulte que la forme
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du spectre en Znergie reconstruite est modibZe par rapport au spectre physique.
Pour remonter au vrai spectre de la source, il est nZcessaire dOutiliser une procZdure
prenant en compte la rZponse de IQinstrument. Dans le chapitre suivant, une mZthode
de dZconvolution qui sera utilisZe au chapitreZ pour la recherche dOirrZgularitZs
spectrales sera prZsentZe.

La mZthode couramment utilisZe dans H.E.S.S., dite de "forward folding" est
fondZe sur IOhypothese dOune paramZtrisation pour le spectre de la source, une loi
de puissance par exemplelB1]. Les paramZtrisations typiques des spectres ~ haute
Znergie, qui seront utilisZes dans Ies!chapit|r(|es suivants sont :

. . E
b La loi de puissance : &= & =N
0 ! E " L
D La loi de puissance avec coupure exponentielle : &= & = e EEc,
! E"!&!'IogE/Eo °
b La parabole logarithmique : &= & Eo
) 0
. i&oEE(”lsiE<Eb
P La loi de puissance brisZze : &=, i CPT R .
, & g £ T SiE>E,

La mZthode de "forward folding" ajuste les paramstres de la forme spectrale sup-
posZe sur les donnZes mesurZes en convoluant le spectre thZorique avec les rZponses
instrumentales. Cette opZration est &ectuZe avec un estimateur de vraisemblance

qui compare le nombre de photons dans chaque bin en Znergie reconstruite avec
le nombre de photons dans le meme bin prZdit par la forme spectrale, en prenant

en compte les rZponses instrumentales. Pour la forme spectrale supposZe, les para-
metres du modsle les plus vraisemblables sont obtenus en maximisant IQestimateur

de vraisemblance. Cette mZthode ne permet donc pas de reconstruire un spectre
mesurZ de la source mais peut estimer la pente du spectre ou encore comparer di-
verses hypotheses de forme spectrale. Dans la suite, une mZthode de dZconvolution

a ZtZ appliquZe au cadre de I0expZrience H.E.S.S. abn de reconstruire des spectres.
Cette mZthode permettra en particulier la recherche dOirrZgularitZs spectrales, au
chapitre 7.
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Dans le chapitre2, la mZthode de reconstruction de spectre couramment utilisZe

dans la collaboration H.E.S.S. a ZtZ introduite. On sOintZresse dans ce chapitre *
une mZthode alternative permettant dOestimer les Rux par bins en Znergie sans faire
dOhypothese sur la forme spectrale intrinseque. Le but de cette mZthode alternative
est de permettre la recherche ou IQidentibcation dDanomalies ot el®ale second
ordre dans les spectres, alors meme que la forme intrinseque est inconnue. Les irrZgu-
laritZs spectrales induites par les oscillations entre photons et PTA dans un champ
magnZtique (voir chapitre 1) sont un exemple dQeet, qui sera prZsentZ au chapitré.
La mZthode de reconstruction spectrale proposZe dans ce chapitre sera notamment
utilisZe au chapitre 7 sur les donnZes de H.E.S.S. pour la recherche dOirrZgularitZs
spectrales dans le spectre du noyau actif de galaxie PKS 2155-304. Cette mZthodes
est prZsentZe dans une note interne de la collaboration H.E.S.S3[].

3.1 Introduction

Pour reconstruire correctement le spectre en Znergie dOune source, il est nZcessaire
de corriger les donnZes ded ets de IQinstrument. Comme il a ZtZ dZtaillZ dans le
chapitre 2, lors de IOanalyse des Zvenements, |0Znergie du photon est mesurZe avec
une certaine erreur (le biais et " la rZsolution en Znergie). LOZnergie mesurZe, appelZe
dans la suite "Znergie reconstruite” di sre donc de IOZnergie rZelle que le photon
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avait, appelZe "Znergie vraie". Ces erreurs dans la reconstruction de I0Znergie des
Zvenements peuvent dZgrader la reconstruction du spectre en Znergie. Les mZthodes
dites de "dZconvolution spectrale" ont pour objectif de corriger les spectres de ces

el ets instrumentaux. Si IOon suppose que ces erreurs sont gaussiennes, I0Zcart type
de la gaussienne est appelZe la rZsolution en Znergie et laZdence entre la moyenne

et I0Znergie vraie est appelZe le biais. Typiquement, dans H.E.S.S. la rZsolution en
Znergie est de 15% de |O0Znergie vraie et le biais est de IQordre de quelques pourcents.

Une mZthode possible de dZconvolution des ets instrumentaux consiste "~ di-
viser la distribution des Zvenements en Znergie reconstruite par [Oacceptance (voir
chapitre 2) calculZe en fonction de IOZnergie reconstruite. Dans ce cas, leste
instrumentaux sont compris dans IOacceptance. Comme expliquZ au chap@rdOac-
ceptance est calculZe " IQaide de simulations Monte Carlo de la rZponse du dZtecteur.
Alors que dans le cas de IQacceptance en fonction de I0Znergie vraie, des gerbes sont
gZnZrZes ~ Znergie bxe pour estimer IQacceptance " cette Znergie, cette procZdure
nOa pas de sens pour IOacceptance en fonction de IOZnergie reconstruite. LOacceptance
en Znergie reconstruite est calculZe en fonction dOun spectre physique en entrZe, et
le rZsultat sera donc fonction du choix de ce spectre. A partir dOune hypothese de
dZpart pour le spectre de la source, un spectre reconstruit est obtenu gr¥oce " 10ac-
ceptance en Znergie reconstruite calculZe avec IOhypothese de dZpart. Si le spectre
reconstruit di! ere signibcativement de IOhypothese de dZpart, la procZdure est itZrZe
en calculant IOacceptance en Znergie reconstruite avec le spectre obtenu " IQitZration
prZcZdente. Cette mZthode requiert donc de nombreux calculs et nOest actuellement
pratiguement plus utilisZe dans H.E.S.S.

Une autre mZthode, dite de "forward-folding" et prZsentZe au chapitr@ sup-
pose une certaine paramZtrisation de la fonction dZcrivant le spectre en Znergie de
la source. Ce spectre thZorique, une fois convoluZ par ldsets de IQinstrument, peut
stre directement comparZ aux donnZes. Les parametres du spectre thZorique per-
mettant de dZcrire au mieux les donnZes sont ainsi dZterminZs de cette fason. Le
rZsultat de cette mZthode est donc IOensemble des valeurs des parametres du spectre
thZorique qui dZcrit le mieux les observations. Pour une hypothese HZrente du
spectre thZorique, il faut recommencer IOanalyse avec la nouvelle paramZtrisation.
Cette mZthode est utilisZe de fason gZnZrale dans H.E.S.S. car les spectres astrophy-
siques observZs avec H.E.S.S. nZcessitent peu de paramstres (par exemple deux pour
une loi de puissance, voir chapitre?). En revanche, lorsque des !eets de physique
exotique sont recherchZs dans les spectres, il devient nZcessaire dérafehir de
IOhypothese dOune forme spectrale pour la reconstruction du spectre ; on parle alors
de spectre dZconvoluZ.

Le but de ce chapitre est de prZsenter des mZthodes de dZconvolution deste
instrumentaux, par ailleurs souvent utilisZes en physique des hautes Znergies. La
premiere mZthode, dZveloppZe dans les annZes 1970 pour la reconstruction dOimages
astrophysiques RoutZes, repose sur un algorithme faisant intervenir le thZoreme de
Bayes. La deuxisme mZthode repose sur une simple minimisation d€® avec un
terme de rZgularisation. Ces deux mZthodes sont dOabord dZcrites dans la suite
puis testZes sur les donnZes de quatre sources astrophysiques observZes par H.E.S.S.
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pour comparer les rZsultats avec ceux obtenus avec les mZthodes traditionnellement
utilisZes dans H.E.S.S. La prZcision des mZthodes de dZconvolution est enbn estimZe
" |Oaide de simulations Monte Carlo. Les mZthodes de dZconvolution ZtudiZes dans
ce chapitre sont IOapplication ~ H.E.S.S. des mZthodes dZveloppZes pour IOexpZrience
MAGIC et dZtaillZes dans [.39. Elles seront notamment utilisZes au chapitr& pour

la recherche de PTA. Elles sont intZgrZes dans le cadre de IQanalyse standard de
H.E.S.S. et sont " la disposition de la collaboration.

3.2 Notations

Les valeurs des Znergies vraies et reconstruites sont notZes respectiventent
et Er. Les donnZes sont distribuZes dans un histogramme en Znergie ~ Zchelle lo-
garithmique ayant ny et ng bins pour les distributions respectivement des Znergies
vraies et des Znergies reconstruites. On note :

NR; nombre dOZvenements dans le bjndeEr (j =1...nR)
Ny i nombre dOZvenements dans le bindeEy (i =1...ny)
P(ER|Ev)ijj matrice de rZponsei(=1...ny, j=1...nR)

Crji matrice de covariance deNg (j =1...ng, |=1...nR)
Cv ik matrice de covariance deNy (i=1...ny, k=1...ny)

LOZIZment de matrice de eronE’QER|EV).J est la probabilitZ quOun Zvenement
dOZnergie vraie du bihsoit mesurZ avec une Znergie reconstruite dans le §inElle
prend en compte la rZsolution en Znergie et le biais de IQinstrument :

Nrj = P(ERIEV)j Nv, . (3.1)

La matrice de rZponse est calculZe gr¥%ce ~ des simulations Monte Carlo de 10ins-
trument e! ectuZes ~ Znergie bxe (voir chapitre?) et ne dZpend donc pas dOune
hypothese de forme spectrale. La matrice de rZponse ne prend pas en compte les
pertes dOZvenements dues au taux de dZclenchement du tZlescope ou aux coupures
de sZlection de IQanalyse. Cette correction est prise en compte dans IOacceptance en
fonction de IOZnergie vraid(Ey) qui est dZterminZe avec les memes simulations
Monte Carlo. On a donc de fason gZnZrale :

NRr

P(Er|Ev)j =1 *i. (3.2)
j=1

La matrice de covariance reprZsentant les corrZlations entre les bins en Znergie
reconstruite (respectivement en Znergie vraie) est notZ8g (respectivement Cy ).
Les corrZlations entre les diZrents bins en Znergie reconstruite ne sont pas connues
car seule une mesure du spectre en Znergie reconstruite est obtenue. Seule la trace
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de Cg, reprZsentant la somme en quadrature des erreurs sur le nombre dOZvenements
dans chaque bin est connue, en supposant que le nombre dOZvenements par bin suit
une loi de Poisson.

3.3 Principes

Il su" rait dOinverser I0ZquatiaB.1 pour obtenir la distribution en fonction de
IOZnergie vrai®Ny, qui donne le spectre vrai de la source. NZanmoins, la matrice
de rZponseP (Er|Ev) ne peut techniquement pas stre inversZe "~ cause de valeurs
propres nulles " la prZcision de IQordinateur pres. Pour contourner ce probleme, on
introduit IOestimateur des moindres carrZs multidimensionnel

+3(X)=(Nr" P(ER|EV)X)TCr*(Nr " P(ERIEV)X) . (3.3)

Cette fonction est ~ son minimum lorsqueX = Ny . LOidZe gZnZrale des mZthodes de
dZconvolution est de trouver la solution qui minimise+3. En gZnZral, une minimisa-
tion directe aboutit ~ de grandes erreurs sur la distribution obtenue, correspondant

" de grandes valeurs absolues dans la matrice de covarian€s,. Ceci est dZ aux
petites valeurs propres dans la matrice de rZponse. Une procZdure complZmentaire
est requise pour minimiser les erreurs obtenues. Dans la suite, deux solutions sont
prZsentZes avec leur procZdure dOoptimisation respectives. La premiere est une pro-
cZdure classique dans la recherche de minima de fonctions et la deuxisme est un
algorithme itZratif basZ sur le thZorsme de Bayes.

La matrice de covarianceCy de la distribution des Zvenements en fonction de
IOZnergie vraie peut elle tre dZterminZe lors de la procZdure de dZconvolution. Il est
en € et possible de simuler diZrentes observations en modibant alZatoirement les
points du spectre en Znergie reconstruite ~ IQintZrieur de leurs barres dOerreur. Ainsi,
en supposant que la statistique dans chaque bin de la distribution des Zvenements
en Znergie reconstruite est poissonienne, un spectre reconstruit simulZ est gZnZrZ en
tirant alZatoirement une nouvelle valeur pour chaque bin, distribuZe selon une loi
de Poisson suivant le nombre dOZvenements mesurZ dans le bin. De cette fason, au
minimum 500 spectres simulZs sont construits puis dZconvoluZs suivant la procZdure
dZcrite dans ce chapitre. Les diZrents spectres dZconvoluZs permettent de calculer
les corrZlations entre les bins en Znergie vraie introduits par la mZthode de dZcon-
volution, notamment en raison de la rZsolution en Znergie Pnie de IQinstrument. La
matrice de covarianceCy ainsi obtenue doit stre incorporZe ~ IQestimateur de-2
utilisZ pour ajuster une forme spectrale aux donnZes dZconvoluZes abn de prendre
correctement en compte les corrZlations de bin ~ bin.

3.3.1 Di! Zrentes mZthodes

¥ Minimisation avec un terme de rZgularisation

De faeon "~ rZduire les grandes incertitudes apparaissant dans la matrice de cova-
riance " la Pn de la procZdure, un terme de rZgularisation est ajoutZ+3. Le terme
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utilisZ dans cette mZthode est celui dit de "Tikhonov" [.34] :

I n
Nnv = 2 2
d-<X
Reg(X) = -

i=1 [

(3.4)

LOajout de ce terme dans la fonction ~ minimiser permet de rZduire les artefacts
apparaissant lors de la minimisation directe en foreant littZralement la distribution
inconnue "~ otre rZgulisre. Ce terme est pondZrZ gr¥%o.ce ~ IQintroduction dOun nouveau
parametre w dans IQOexpression bnale :

+2= g+(2) +Reg(X) . (3.5)

Le parametre w dZtermine la force de la rZgularisation de la solution. Pour de faibles
valeurs dew, la rZgularisation est forte tandis que pour de petites valeurs de, la
solution est tres proche du minimum de +3. Il est alors nZcessaire de dZpbnir un
critere pour pouvoir dZterminer la valeur optimale de w. DOapres 10Zquatich 1, la
dZconvolution est avant tout un changement de base entre Znergies reconstruites et
Znergies vraies et doit donc conserver la trace de la matrice de covariance. Breg
Ztant donnZe 1Ohypothese dOune loi de Poisson pour la distribution des Zvenements
par bins dOZnergie reconstruite, la trace de la matrice de covariance en fonction de
IGZnergie reconstruite est Zgale au nombre total dOZvenements. La condition d®Zga-
litZ des traces des matricecCr et Cy est donc Zquivalente " la conservation du
nombre total dOZvenements lors de la procZdure de dZconvolution. La minimisation
correcte de+2 est € ectuZe pour le parametrew optimal dZterminZ gr¥%oce " ce critere.

¥ DZconvolution par itZration

Cet algorithme, dit de "Richardson-Lucy" [135 136 repose sur I0idZe que la
matrice de rZponseP (ER|Ev) a une forme probabiliste inversZeP (Eyv|Er). Une
fois que P (Ey |[ER) est dZterminZe, le probleme est rZsolu car la multiplication de
cette matrice par le vecteur dOZvenement$r donne la distribution vraie Ny, par un
schZma inverse de I0Zquati8ril. La matrice P (Ey |ER) peut «tre estimZe ~ |Oaide du
thZoreme de Bayes, o*N; reprZsente la probabilitZ du bini (le nombre dOZvenements
dans le bini divisZ par le nombre total dOZvenements) :

P(EvIER)jiNrj = P(ERr|Ev)ij Ny, . (3.6)

Dans cet algorithme, une nouvelle distribution vraieN\(,”) est calculZe ~ chaque
itZration, en partant dOune hypothese de dearN\(,o) uniforme. Une distribution
reconstruite Né”) correspondante est calculZe en fonction de cette nouvelle distribu-

tion vraie gréoce " 10Zquatich 1. LOitZration suivantel\l\(,”+1) est obtenue "~ IOaide du
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thZoreme de Bayes donnZ " I0Zquatidh6 :

_ R P(ERr|EV)j N\(,r?i)
- (n) Ri
j NRj
1=} NR’J'

(n "~
Ny P(ERr|Ev)i -
i e P(ERIEv )k N\(/nﬁ

(n+1)
NV,i

(3.7)

Il est dZmontrZ que si cet algorithme converge, il tend vers la solution de3 mini-
male lorsque le nombre dOitZrations tend vers IOinbrij]. Comme pour la solution
directe de la minimisation de +3, la solution obtenue ici prZsente de grandes er-
reurs lorsque le nombre dOitZrations tend vers 10inbni. Eree en raison des valeurs
propres nulles " la prZcision de IQordinateur pres dans la matrice de rZponse, des
artefacts apparaissent et sont amplibZs ~ chaque nouvelle itZration. La procZdure
de rZgularisation consiste ici ~ stopper IQalgorithme avant que de tels artefacts nOap-
paraissent. Le critsre pour arreter IQalgorithme est le meme que celui utilisZ dans la
mZthode prZcZdente pour optimiser la valeur dw, ~ savoir I0ZgalitZ des traces des
matrices de covarianceCr et Cy (voir bgure 3.1). LOZtude de possibles dZpendances
du spectre dZconvoluZ sur IOhypothese de dZpa® montre que le rZsultat nOen
dZpend pas. Les rZsultats obtenus sont identiques pour des hypotheses de dZpart
uniformes, croissantes ou dZcroissantes avec IOZnergie.

¥ Optimisation des parametres de rZgularisation

Les valeurs optimales des parametres de rZgularisationy pour le terme de Ti-
khonov ou le nombre dOitZrations pour IQalgorithme avec le thZoreme de Bayes dZ-
pendent des conbgurations de binning et varient donc dOune analyse ~ IQautre. La
pgure 3.1 montre IOZvolution du rapport des traces d€y par rapport ~ Cg en
fonction des parametres de rZgularisation pour [Oexemple dOune analyse. Ces bgures
ont ZtZ construites dans le cas particulier de IQanalyse du spectre de la source PKS
2155-304 dont les Zvenements ont ZtZ reconstruits avec la mZtholedel++ (voir
chapitre 2). Elles montrent que le rapport des traces augmente ~ mesure que les pa-
ramstres de rZgularisation sont grands, cOest " dire que la rZgularisation est faible.
De fason cohZrente, les deux courbes tendent vers la meme valeur lorsque la rZgu-
larisation est faible et que la solution obtenue est celle du minimum de-3. Pour
chaque valeur du nombre dQitZrations, une valeur de peut stre associZe, et les
deux mZthodes doivent alors donner des rZsultats similaires. Les valeurs optimales
des parametres de rZgularisation " utiliser lors de la dZconvolution sont obtenues
lorsque le rapport des traces des matrices de covariance vaut 1. Pour cet exemple
w ! 0.01 semble optimal et 3 itZrations su sent.
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Figure 3.1 D(Extrait de [137]) Rapport des traces des matrices de covariancgy
et Cr en fonction dew dans la mZthode avec terme de Tikhonov (" gauche) et du
nombre dQitZrations dans la mZthode de Richardson-Lucy (* droite).

3.3.2 Des probabilitZs aux Bux

Dans les donnZes reconstruites par H.E.S.S., certains Zvenements ne sont pas des
photons ou ne proviennent pas de la source et contribuent au bruit de fond (voir
chapitre 2). Pour convertir en Bux la distribution de probabilitZ en Znergie vraie
obtenue apres dZconvolution, il faut donc dOabord soustraire le fond. En reprenant
le schZma de la soustraction du fond expliquZ au chapit® les donnZes des rZgions
"ON" et "OFF" sont dZconvoluZes de la rZponse instrumentale sZparZment puis une
soustraction bin par bin est @ ectuZe. Cette soustraction est leectuZe en prenant
en compte le facteur de normalisation’ des aires des rZgions "ON" et "OFF". A
la Pn de la dZconvolution, les probabilitZs par bin dOZnergie vraie?N et NOFF
des rZgions "ON" et "OFF" respectivement sont obtenues. Le Rux de la source dans
chaque bin dOZnergie vraie, en photons.Tel8' 'm' 2, est ensuite calculZ ~ 10aide de
la formule : | . | .

dNn - _ 1 ON « 1 OFF
GE T SETasAE) VTNV 58)

o* $ E; est lataille du bin i, Typs est le temps dOobservation ét(E;) est IOacceptance

en fonction de 10Znergie vrale;. LOacceptance dZpend des conditions dOobservation,
comme IQangle zZnithal ou !0eacitZ optique qui peuvent varier dOun run ~ IQautre.
Pour que cette quantitZ soit correctement calculZe, il convient dOen faire la moyenne
sur tous les runs, pondZrZs par le temps dOobservation respectif de chaque run.
Cette procZdure nOest pas spZcibque " la mZthode de dZconvolution prZsentZe dans
ce chapitre mais est le moyen standard de calculer les rZponses instrumentales sur
une addition de dil Zrents runs dOobservation. Une procZdure similaire est utilisZe
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pour la matrice de rZponse, qui dZpend Zgalement des conditions dOobservation :

ATS
Aj = A(EI) = rurjl_rb ! (39)
obs
' P(ERrIEv)j (A]T")
P(ERIEv)j = ——- (AS_IJJS) )
run s\
— run r P(ERlEV)irj (Aerr) . (3.10)

Aj Tobs

Un exemple dOacceptance est montrZ au chapitee Cette acceptance, en gZnZral
monotone croissante, permet de dZterminer le domaine dOZnergie utilisZ pour la re-
prZsentation graphique du Rux di Zrentiel et IOajustement de HZrents modeles. La
borne infZrieure en Znergie correspond " I0Znergie vraie pour laquelle IQacceptance
est ~ un certain pourcentage de sa valeur maximale, atteinte ~ plus haute Zner-
gie. En gZnZral ce pourcentage est choisi autour de 15% pour assurer un seuil en
Znergie faible sans pour autant explorer des rZgions ~ basse Znergie o |Oestimation
de IOacceptance , calculZe par simulations Monte Carlo, so& de grandes erreurs
systZmatiques. La limite ~ haute Znergie est en revanche atteinte lorsquOil nOy a pas
assez dOZvenements pour construire un nouveau bin.

Dans la procZdure de dZconvolution prZsentZe ici, il nOy a pas de contraintes sur
le binning en Znergie reconstruite et celui en Znergie vraie. NZanmoins, la rZsolu-
tion en Znergie limite naturellement le binning en Znergie reconstruite. Un binning
trop bn (en dessous de la rZsolution en Znergie) impliquerait de grandes corrZlations
entre les colonnes de la matrice de rZponse, se traduisant par une solution bruitZe
avec beaucoup dOartefacts. Le binning est Zgalement limitZ par la statistique dispo-
nible. En partant dOun binning Pn en Znergie reconstruite, les bins sont fusionnZes
deux-"-deux jusqud” ce que le nombre dOZvenements dans chaque soit signibcatif par
rapport au fond ~ un certain niveau prZdZpPni. La signiPcativitZ est calculZe " |Qaide
de la formule 17 de [39. Dans la suite, une signibcativitZ de 2 par bin est requise.
Concernant le binning en Znergie vraie, il est pris plus large que le binning en Znergie
reconstruite abn dOZviter que 10Zquatidri soit sous-contrainte fir < ny). Dans
MAGIC, une valeur typique du rapport de la taille des bins en Znergie vraie par
rapport ~ la taille des bins en Znergie reconstruite est de 1.4133. Le binning ne
dZpend donc que de deux parametres, la taille relative des bins en Znergie recons-
truite par rapport " la rZsolution en Znergie ainsi que le rapport des tailles des bins
en Znergie reconstruite et vraie. Dans la suite, les rZsultats sont obtenus avec des
valeurs respectives de 1.0 et 1.4 pour ces paramestres.

3.3.3 Ajustement dOun modsle spectral

LOavantage de la mZthode de dZconvolution est de fournir des bins de Rux expZri-
mentaux sur lesquels nOimporte quelle forme spectrale peut «tre ajustZe Ztant donnZ
quOaucune hypothese de forme spectrale nOa 7tZ faite. LOajustement dOun modele sur
le spectre dZconvoluZ doit cependant stre!ectuZ avec certaines prZcautions, pour
prendre en compte les corrZlations qui apparaissent entre les bins. LOestimateur des
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moindres carrZs correct utilise la matrice de covarianc€y, dZterminZe lors de la
procZdure de dZconvolution :

+2=(%n(E) " Ymes)" Cy, (% (E) " Yames) - (3.11)

Il est en principe possible de contre-balancer nOimporte quelle corrZlation avec cette
mZthode. NZanmoins, des Ztudes Monte Carlo dZtaillZes en sectBohmontrent que

de grandes corrZlations conduisent ~ de grandes erreurs systZmatiques. Des corrZla-
tions plus grandes que 0.5 dZtZriorent signiPcativement la qualitZ de IOajustement.
Ce probleme est le seul limitant a priori la possibilitZ dOutiliser un binning plus
Pn que la rZsolution en Znergie os de grandes corrZlations apparaissent. Les deux
mZthodes de dZconvolution introduites ici ne sont pas Zquivalentes sur le plan des
corrZlations entre bins. De fason gZnZrale, la rZgularisation avec un terme de Tikho-
nov introduit plus de corrZlation que la rZgularisation par itZrations. Par exemple,

la Pgure3.2 montre la matrice de corrZlation obtenue lors de IQanalyse du spectre de
Markarian 421 avec la rZgularisation avec le terme de Tikhonov (Pgure de gauche) et
la rZgularisation par itZrations (Pgure de droite). La mZthode de rZgularisation avec
le terme de Tikhonov montre de plus grandes corrZlations. NZanmoins, la!drence
nOest pas toujours aussi grande. Cette source, observZe "~ grand angle zZnithal est
choisie ici car elle prZsente un bon exemple de!drences de corrZlations entre les
deux mZthodes. La rZgion " petits indices des bins (basse Znergie) oe les corrZlations
sont plus grandes, correspondent ~ la rZgion en Znergie o IOacceptance en fonction
de 1OZnergie vraie dZcro”t rapidement, conduisant ~ des points spectraux non Pables
( A(E) < 0.15Amax). Ces bins ne sont pas inclus dans la reprZsentation graphique
ni pour IOajustement des modsles.

Tikhonov Correlations Iteration Correlations
16 16

14 14

12 12

10 10

Figure 3.2 DCorrelations entre les bins pour la rZgularisation avec le terme de
Tikhonov (" gauche) et la rZgularisation par itZrations (" droite) pour le spectre de
Markarian 421. Les axesx ety indexent les bins.
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3.4 Spectres de sources astrophysiques

Dans cette section, les mZthodes de dZconvolution sont appliquZes sur des sources
brillantes communZment observZes par H.E.S.S. : la nZbuleuse du Crabe, Sagittarius
A% ainsi que deux noyaux actifs de galaxie (NAG, voir chapitred), Markarian 421
et PKS 2155-304. Les spectres sont produits ~ partir des Zvenements reconstruits
" |0aide de la mZthode de Hillas (voir chapitr@) et sZlectionnZs avec des coupures
1%oches. La mZthode de rZgularisation par itZrations est utilisZe.

La nZbuleuse du Crabe a ZtZ observZe par H.E.S.S. entre 2003 et 2005 sous un
angle zZnithal moyen de 4% Les analyses prZcZdentes montrent |[Oexistence dOune
coupure exponentielle dans le spectre autour de 15 TeV. Le spectre obtenu par
dZconvolution avec rZgularisation par itZrations est montrZ sur la bgurg.3. Pour
comparaison, le spectre publiZ par H.E.S.S. sur les memes donnZes est aussi montrZ.
LOajustement du spectre dZconvoluZ par une loi de puissance avec coupure exponen-
tielle, el ectuZ avec la formule3.11, donne un indice spectral& = 2.46+ 0.02(stat)
et une coupureE. = 16.7+ 2.0(stat) TeV, en accord avec les rZsultats de 2005 4.

Les corrZlations entre les bins sont presque nulles ~ IOexception des trois derniers, ce
qui assure un ajustement robuste de la forme spectrale sur les donnZes.
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Figure 3.3 D(Extrait de [137]) A gauche : spectre de la nZbuleuse du Crabe obtenu
avec rZgularisation par itZrations (points noirs), comparZ aux rZsultats publiZ& 4]
(points rouges). La ligne noire est IOajustement dOune loi de puissance avec coupure
exponentielle aux donnZes dZconvoluZes. A droite : spectre de Markarian 421 avec
rZgularisation par itZrations (points rouges) et rZgularisation avec le terme de Ti-
khonov (points noirs). La courbe noire est I0ajustement dOune loi de puissance avec
coupure exponentielle sur le spectre obtenu par rZgularisation avec le terme de Ti-
khonov.

Markarian 421 est un NAG situZ ~ un dZcalage vers le rouge de 0.031. Il a
ZtZ observZ par H.E.S.S. sous un grand angle zZnithal proche & pendant une
Zruption en 2004 {39. En raison de ce tres grand angle zZnithal, le seuil en Znergie
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pour le spectre est autour de 1 TeV et le spectre sOZtend jusqud” des Znergies de |Oordre
de 20 TeV. Le spectre montre une coupure exponentielle tres marquZe qui sOexplique
" la fois par une coupure intrinseque " la source et par IOabsorption des photons les
plus ZnergZtiques sur le fond de lumisre extragalactique (FLE). Ce derniet et, dZj”
introduit au chapitre 1, sera dZcrit en dZtail au chapitre4. LOajustement dOune loi
de puissance avec coupure exponentielle au spectre obtenu par rZgularisation avec le
terme de Tikhonov donne un indice spectral& = 2.16+ 0.06(stat) et une Znergie de
coupure E¢ = 3.4+ 0.2(stat) TeV. Ces parametres sont en accord avec ceux publiZs
dans [L39. La mZthode de rZgularisation par itZrations donne un indice spectral
IZgerement plus mou de& = 2.24+ 0.06, en accord avec la premisre mZthode. Cette
deuxisme mZthode donnant des bins moins corrZIZs (voir sectidh3), ses rZsultats
sont considZrZs comme plus robustes.

PKS 2155-304 est une source intZressante pour Ztudier ldsets du niveau de
fond sur la mZthode Ztant donnZ que ce NAG a ZtZ observZ avetAtients niveaux
de signal sur bruit, gr¥%.ce " son Zruption de la bn juillet 200640. Les spectres pour
IOZtat bas et I0Ztat haut sont montrZs sur la Pg@d. Une coupure signibcative est
vue dans le spectre de I0Ztat haut alors qudil nOy a pas dOindication de courbure
dans I0Ztat bas. Les parametres spectraux sont en bon accord avec les publications
de [141, 142, 149 avec un indice spectral& = 3.23+ 0.03(stat) dans |OZtat bas. Dans
IOZtat haut, IOindice spectral e&t= 2.66+ 0.04(stat) pour une coupure ~ I0Znergie
E;.=0.97+ 0.07(stat) TeV.
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Figure 3.4 D(Extrait de [137]) A gauche : spectre de PKS 2155-304 dans 10Ztat
haut (points noirs) et dans |OZtat bas (points rouges) obtenus par la mZthode avec
rZgularisation par itZrations 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 mZthode avec rZgularisation par itZrations (points noirs)

et [Oajustement dOune loi de puissance avec coupure exponentielle ainsi que le spectre
obtenu par forward-folding pour la meme forme spectrale, avec la rZgion de conbance
1, (zone en rouge).
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Pour un dernier exemple, le spectre de Sagittarius Areconstruit ~ partir dOune
analyse Model++ (voir chapitre 2) avec coupure standard des donnZes est mon-
trZ sur la bgure3.4, avec le rZsultat de IQanalyse spectrale standard de H.E.S.S.,
qui est la mZthode de "forward-folding". Les paramstres spectraux de |0ajuste-
ment dOune loi de puissance avec coupure exponentielle sont en tres bon accord.
Pour le spectre dZconvoluZ avec rZgularisation par itZration, IQindice spectral est
& = 2.23+ 0.07(stat) comparZ ~ & = 2.22+ 0.04(stat) pour le forward-folding et
respectivementE. = 5.6 + 1.4(stat) TeV et E; = 6.4+ 1.1(stat) pour IOZnergie de
coupure.

3.5 FEtudes systZmatiques

Une analyse des performances de la mZthode de dZconvolution avec rZgularisa-
tion par itZrations est prZsentZe dans cette section. Pour cette Ztude, des spectres
simulZs sont gZnZrZs suivant une forme spectrale dZterminZe, et la qualitZ de la
reconstruction est simplement estimZe en la comparant avec IOhypothese de dZpart.

3.5.1 GZnZration de spectres simulZs

La gZnZration des spectres simulZs est la premiere partie de la cha’ne dOZtude
Monte Carlo. Elle doit stre faite avec beaucoup de prZcaution abn de ne pas in-
troduire de biais dans 10Ztude et de rester la plus proche possible des conditions
standard de IOanalyse. La gZnZration des spectres est divisZe en deux parties : la gZ-
nZration des photons du signal, qui suivent la forme spectrale dZterminZe ~ IQavance,
et la gZnZration des photons du bruit de fond. Le nombre respectif de ces photons
est bxZ et peut otre dZterminZ de fason " correspondre "~ des situations dOanalyse
rZelles. Dans la suite, une Ztude Monte Carlo sans bruit de fond est dOabord rZalisZe
abn dOestimer de possibles erreurs provenant purement de la mZthode de dZconvo-
lution spectrale. Une source brillante avec un rapport signal sur bruit de 1 et une
signibcativitZ de 80, (9000 photons de signal) est ensuite simulZe pour tester les
erreurs systZmatiques induites par la contamination du bruit de fond et les mZthodes
de soustraction.

LOZnergie vraie des Zvenements de signal est gZnZrZe suivant une loi de probabilitZ
dZPnie par le produit du spectre thZorique simulZ et de IOacceptance en fonction de
IGZnergie vraie. En vertu de 10ZquatiBr8, cette quantitZ est proportionnelle ~ la
probabilitZ de la distribution des Zvenements en Znergie vraie. LOacceptance permet
de prendre en compte la sensibilitZ du tZlescope en fonction de IOZnergie. Une Znergie
reconstruite est associZe ~ chaque Zvenement en tirant alZatoirement sa valeur dans
une gaussienne prenant en compte la rZponse instrumentale (rZsolution en Znergie et
biais, voir chapitre 2), dZcrivant ainsi la matrice de rZponse. Il aurait ZtZ possible de
simuler les Zvenements eux-memes, depuis la gZnZration de gerbes atmosphZriques
jusquO" la reconstruction de ces Zvenements, mais cela aurait en fait ZtZ Zquivalent
" recalculer la matrice de rZponse et |IQacceptance. Dans cette analyse, la matrice
de rZponse et IQacceptance utilisZes sont obtenues dans les conditions dOobservation
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de PKS 2155-304 pour IOensemble des donnZes. Ces conditions impliquent un seuil
en Znergie de 400 GeV, considZrZ lors de IQajustement de la forme thZorique sur le
spectre.

Abn dOstre cohZrent avec le choix de IOacceptance et de la matrice de rZponse, les
Zvenements de fond pour les zones "ON" et "OFF" (voir section3.3.2) sont gZnZrZs
suivant la forme du fond mesurZ dans le jeu de donnZes de PKS 2155-304. De cette
fason, un bruit de fond rZaliste est obtenu. Les mZthodes de soustraction du fond
sont pratiquement indZpendantes de la forme spectrale du bruit de fond, le niveau
de fond comptant davantage pour cette Ztude.

3.5.2 Reconstruction dOun indice spectral

Les erreurs systZmatiques sur la reconstruction des indices spectraux sont Ztu-
diZs dans cette section. Des spectres simulZs sont gZnZrZs avec des indices spectraux
variant entre 2.0 et 3.9 par marche de 0.1. 100 spectres sont simulZs pour chaque
indice spectral testZ. Les spectres simulZs selon la mZthode expliquZe ci-dessus sont
dZconvoluZs avec la mZthode de rZgularisation par itZration. Les spectres dZconvo-
luZs sont ensuite ajustZs avec une loi de puissance en tenant compte des corrZlations
entre bins (voir Zquation 3.11). La moyenne et I0Zcart type des rZsultats sont cal-
culZs pour chaque indice spectral testZ abn dOen estimer I0erreur systZmatique. La
Pgure 3.5 montre le rZsultat de cette analyse pour une source sans bruit de fond.
Pour chaque indice spectral, le biais est nZgligeable au regard de IQerreur systZma-
tique de dispersion (IOZcart-type), ce qui montre que la mZthode de dZconvolution
nOen introduit pas.
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Figure 3.5 D(Extrait de [137]) Reconstruction de IOindice dOune loi de puissance
sans bruit de fond. A gauche : Indice reconstruit en fonction de 1Qindice simulZ, la
ligne continue est la bissectric&eco = &simu- A droite : Biais et erreur systZmatique

en fonction de IQindice simulZ.

Les rZsultats pour la source avec un rapport signal sur bruit de 1 sont montrZs
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sur la Pgure3.6. Les erreurs systZmatiques sont multipliZes par deux par rapport ~ la
source sans bruit de fond et le biais augmente de la meme fason tout en restant plus
petit que IQerreur systZmatique de dispersion. Une erreur systZmatique dOenviron 0.1
due "~ la cha’ne dDanalyse doit ainsi stre rajoutZe ~ IQerreur statistique dZterminZe
durant IOajustement de la loi de puissance.
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Figure 3.6 D(Extrait de [137]) Reconstruction dOune loi de puissance avec rapport
signal sur bruit de 1. A gauche : Indice reconstruit en fonction de IQindice simulZ, la
ligne continue est la bissectric&eco = &simu- A droite : Biais et erreur systZmatique
en fonction de IOindice simulZ.

Le meme genre dOZtudes a ZtZeetuZe avec la mZthode de "forward-folding"
dans [144. La bgure 3.7 montre les rZsultats de la comparaison de simulation de
spectres en loi de puissance avec la reconstruction avec la mZthode de "forward-
folding" pour une source avec un rapport signal sur bruit de 0.3. De plus, les erreurs
systZmatiques dues " des conditions dOopZration non-optimales, qui ne sont pas prises
en compte dans les simulations Monte Carlo utilisZes pour le calcul des rZponses
instrumentales ont ZtZ ZtudiZes dansl{4. Ces erreurs proviennent notamment de
la variation du gain des photo-multiplicateurs, de la prZsence de pixels cassZs ou de
conditions atmosphZriques variZes. LOerreur systZmatique ajoutZe par dextseest
estimZe autour de 0.1 pour IQindice spectral et 20% pour le Rux.

3.5.3 Reconstruction dOune coupure exponentielle

La capacitZ de la mZthode de dZconvolution " reconstruire des caractZristiques
spectrales, comme une coupure exponentielle, est ZtudiZe dans cette section. Pour
cette analyse, la source simulZe a un rapport signal sur bruit de 5 et une signib-
cativitZ de 12Q de fason " ce que la source soit signibcative au del” de I0Znergie
de coupure abn de tester sa reconstruction. 50 spectres sont gZnZrZs pour 11 com-
binaisons di Zrentes dOindice spectral et dOZnergie de coupure. Ces paramstres sont
rZsumZs sur dans la tabl8.1 avec la sensibilitZ calculZe pour chaque combinaison de
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Figure 3.7 D(Extrait de [144]) Reconstruction de IQindice dOune loi de puissance
avec la mZthode de "forward-folding" pour rapport signal sur bruit de 0.3.

ces parametres. Cette sensibilitZ correspond au pourcentage de spectres simulZs qui
sont mieux ajustZs avec une coupure exponentielle. Les spectres avec des coupures
exponentielles ~ haute Znergie nOont pas ZtZ ZtudiZs pour des indices spectraux mous
(> 3) en raison du faible nombre dOZvenements " ces Znergies.

Ly

E.C!(T!e\!/)! - 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 B SensibilitZ ~ une coupure exponentielle pour les parametre& et E
testZs, donnZe par le pourcentage de spectres simulZs qui sont mieux ajustZs avec une
coupure exponentielle.

La qualitZ de la reconstruction des spectres avec coupure exponentielle est mon-
trZe sur la Pgure3.8. Cette bgure prZsente la reconstruction des paramstres dOune
loi de puissance avec coupure exponentielle avec un rapport signal sur bruit de 5. La
qualitZ de la reconstruction de IQindice spectral est moins bonne pour une Znergie
de coupure de 1 TeV car elle est proche du seuil en Znergie de IOanalyse autour de
400 GeV (voir section3.5.1).
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Figure 3.8 BReconstruction 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 10indice spectral. A droite : reconstruction de I0Znergie de coupure.

La mZthode de dZconvolution spectrale prZsentZe dans ce chapitre permet de
reconstruire un spectre en Znergie binnZ et corrigZ des rZponses instrumentales.
Contrairement ~ la mZthode de "forward-folding" couramment utilisZe dans H.E.S.S.,
cette mZthode ne fait pas dOhypothese sur la forme intrinseque du spectre, ce qui
permet notamment de IQutiliser pour la recherche d@¢s spectraux de second ordre.
Pour cette raison, elle sera utilisZe au chapitr& pour la recherche dOirrZgularitZs
spectrales dans le spectre de PKS 2155-304.



Chapitre 4
Processus physiques en astronomie
gamma extragalactique

Sommaire
4.1 Emission et absorption de photons " tres haute Znergie .4
4.1.1 Sources extragalactiques de photons ~ tres haute Znergie. . 41
4.1.2 Dil usion Compton et processus subsZquents. . . . . .. . . 42
4.1.3 Absorption des photons " tres haute Znergie. . . . . . .. .. 46
4.2 Modsles dOZmission ZlectromagnZtique des blazars . . . .. 47
4.3 Interactions avec le fond de lumiere extragalactique ... b1
4.3.1 Mode-les pour le fond de lumiere extragalactique . . . . . . . 51
4.3.2 Absorption sur le fond de lumiere extragalactique. . . . . . . 54
4.3.3 Fond de lumiere extragalactique et astronomie gamma. . . . 54

Le but de ce chapitre est de dZcrire et formaliser les processus physiques fonda-
mentaux qui sont dOintZret pour IQastronomie gamma extragalactique ~ des Znergies
de IOordre du TeV. Ces processus sont prZsentZs ici en deux parties, les processus
IOoeuvre au niveau des sources et les processus intervenant lors de la propagation
entre la source et |Qobservateur.

4.1 Emission et absorption de photons " tres haute Zner-
gie

Les sources de photons " tres haute Znergie sont capables dOaccZIZrer des par-
ticules chargZes jusqud” de tres hautes Znergies (THE). Ces particules rayonnent
ensuite en Zmettant en particulier des photons ~ trss hautes Znergies (GeV-TeV),
mais Zgalement ~ des Znergies plus faibles (radio, optique, rayons X). Dans cette
section, les sources extragalactiques connues sont dOabord prZsentZes, puis les prin-
cipaux processus physiques pertinents pour I0Zmission de ces photons sont dZcrits
dans cette section.

4.1.1 Sources extragalactiques de photons " tres haute Znergie

Les sources extragalactiques de photons de tres hautes Znergies actuellement
dZtectZes appartiennent " la classe des Noyaux Actifs de Galaxie (NAG). Les NAG,
principalement au coeur de galaxies elliptiques gZantes, sont constituZs dOun trou
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noir central supermassif dont les masses sont comprises entrf@ et 10'° fois la masse

du soleil. Un disque dDaccrZtion se forme " partir des matZriaux froids ~ proximitZ
du trou noir supermassif. Dans certains cas 10Znergie retirZe du disque dOaccrZtion,
de taille environ 0.1-1 pc, permet IOZmergence de jets relativistes dans des directions
opposZes. Ces jets, dont la taille peut atteindre le kpc, se terminent en lobes visibles
en radio lorsque I0Znergie nOest plug sante pour conbner les particules. Seuls
environ 1% des NAG prZsentant des jets relativistes.

Il est communZment admis que des particules accZlZrZes " tres hautes Znergies,
qui permettent IOZmission de photons ~ des Znergies de IQordre du TeV sont prZsentes
dans les jets des NAG. Les jets des NAG seraient donc responsables de IOZmission
" tres hautes Znergies, collimatZe dans IOaxe des jets en raison de leur caractere
relativiste. Ainsi, la majoritZ des sources extragalactiques dZtectZes " tres hautes
Znergies sont des blazars, cOest " dire des NAG dont les jets sont orientZs en direction
de IOobservateur. Lorsque les jets ne sont pas alignZs en direction de IQobservateur,
on parle plus gZnZralement de radiogalaxie, en rZfZrence " I0Zmission Ztendue visible
en radio des jets et des lobes. Les radiogalaxies les plus proches, comme Centaurus
A [145 et M87 [146 sont Zgalement dZtectables " trss hautes Znergies.

4.1.2 Di! usion Compton et processus subsZquents

On sOintZresse ici au rayonnement produit par un lepton, en gZnZral un Zlectron
ou un positron, accZIZrZ ~ haute Znergi8mc? caractZrisZe par son facteur de Lo-
rentz $ avecm la masse du lepton. On parlera pour IOensemble des processus liZs
un lepton de processus leptoniques, par opposition aux processus hadroniques qui
seront rapidement dZcrits ~ la bn de cette section. Le processus leptonique principal
est la dil usion Compton dOun photon sur un lepton, les autres processus leptoniques
dZcrits ici pouvant en @ et sOinterprZter comme Ztant des cas particuliers del di
sion Compton [147. Par abus de langage, on parlera dans la suite dOZlectrons " la
place de leptons, sans vouloir pour autant perdre en gZnZralitZ, les processus dZcrits
ci-dessous Ztant valables identiquement pour les Zlectrons et les positrons.

¥ Di! usion Compton

La di! usion Compton est le nom donnZ "~ la di usion dOun photon sur un Zlectron.
La bPgure4.1 montre un schZma de cette diusion dans le rZfZrentiel instantanZ de
IOZlectron! *est 10angle de Husion du photon sortant par rapport ~ la direction
de propagation du photon entrant, dZPnissant [Oax&°du systeme de coordonnZes
dans le rZfZrentiel de IOZlectron. Si on note respectivemeiftet -2 les Znergies
dans le rZfZrentiel de I0Zlectron des photons entrants et sortants, la conservation du
quadrivecteur Znergie-impulsion donne la relation de cinZmatique 47 :

%

%_ 1

% , 4.1)

2 (! N o (
1+ 2(1" cos!%

Pour revenir dans le rZfZrentiel du laboratoire, on utilise la transformation de Lorentz
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inverse :
2= $-51" . cos!y , (4.2)

0* on a supposZ que les Zlectrons sont relativiste$ & 1).

Figure 4.1 B DI usion Compton dans le rZfZrentiel de 10Zlectron.

Dans la limite o+ -7 + m, appelZ rZgime Thomson, on obtient le cas de la
di! usion Zlastique, os-%= -%et I0Znergie de 10Zlectron est inchangZe. Dans ce cas,
la section & cace du processus sOZcrit simplemed#tr2/3 os re = €?/mc? est le
rayon classique de IOZlectron.

Dans le cas gZnZral, il est nZcessaire dOutiliser une description relativiste pour
le calcul de la section & cace, ce qui peut stre fait dans le cadre de 10Zlectrodyna-
mique quantique. Les deux diagrammes "~ IQordre principal pour le processus sont
rZsumZs sur la bgurd.2, correspondant ~ IQabsorption avant Zmission dOun photon
par I0Zlectron dans le premier cas, et ~ I0Zmission avant absorption dans le deuxisme
cas. Le calcul de ces deux diagrammes montre que la sectioh @ace dl Zrentielle
de di usion dans I0angle solide' dsOZcrit149 :

I mn l n
2° % 2° %n 92
r - (_ - ! ! n
de=-2 2 Y2 U il Ry o By, (4.3)
172

o-$é1 el$é2 sont les vecteurs de polarisation du photon entrant et du photon sortant.

La quantit2$e1§ez est invariante de Lorentz. Abn de chrife un faisceau non polarisZ,
on moyenne sur les deux Ztats entrants de polarisati(%l suivant x”et y” toute
polarisation linZaire Ztant dZcrite comme une combinaison linZaire de ces deux Ztats.
Le rZsultat bnal, indZpendant de la polarisation du photon sortant est obtenu en
sommant sur les deux Ztats sortants de polarisation, et dZpend donc de IQangle
1%[149 :

I n n
rzl'%A)ZI';A) -1 21 % o %
—_ e _z _Z 1l H | 70 n _7/
dc==% 8 _;A)+ % sin®1” d" "§-2, (4.4)

oe il faut encore imposer la condition cinZmatique de I0Zquatich 1.

T

Figure 4.2 b Diagrammes de Feynman pour le processus dé akion Compton ~
|Oordre principal.
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¥ Rayonnement synchrotron

LOZmission synchrotron est un rayonnement Zmis par une particule chargZe en
mouvement dans un champ magnZtiquB . Dans le cadre de IOapproche semi-classique
de WeizsScker-Williams {50, 1571], le rayonnement synchrotron peut stre interprZtZ
comme un cas particulier de diusion Compton oe le photon entrant est un quanta
virtuel du champ magnZtique [L57. Cette mZthode, traitZe en dZtail dansi53 154
permet en particulier de retrouver le cas classique du rayonnement synchrotron dans
le cas o+ le champ magnZtique dans le rZfZrentiel de 10Zlectr$B, est plus petit
que le champ magnZtique critiqueBe, = m?/e = 4.4' 10 G, au del” duquel un
traitement quantique est nZcessaire. Cette hypothese sera toujours vZribZe dans la
suite de cette Ztude.

Le Rux de photons virtuels par unitZ de frZquence)d et unitZ de surface & est
obtenu ~ partir du Bux de Poynting dont on e! ectue une dZcomposition en frZquence
dans le rZfZrentiel instantanZ de 10Zlectron :

0 fo

o
dN__ ¢ E()e dt] . (4.5)

dydA ")

c |
!

Ey|?=
| )l 4#2")

LOZquatiord.5 est appliquZe dans le rZfZrentiel de 10Zlectron o le champ Zlectrique
E(t) est localement dZterminZ avec |OZquation du mouvement classique de 10Zlec-
tron. La section €' cace dl Zrentielle de dI usion Compton (voir Zq.4.3) est ensuite
utilisZe pour obtenir la puissance synchrotron rayonnZe par unitZ dOZnergiead

unitZ dOangle solide"d dans une direction faisant un angld avec le vecteur vitesse

de IOZlectron. Le cas classique est retrouvZ en supposant que lausibn Comp-

ton sOeectue dans le rZgime Thomson. Cette condition est en fait Zquivalente ~

la condition sur le champ magnZtique prZsentZe au paragraphe prZcZdent. Dans un
champ magnZtique homogene et pour des Zlectrons ultra-relativistes se dZplasant
perpendiculairement au champ magnZtique, cette puissance sOZcrit alars] :

' ! "o1 2
P & gm-(27 14922 2 $212
d-d" _ 3#2c eB" 2 K22/3(/)+ 1+7$2!2Kf/3(/) , (4.6)
0* Oon a notZ : | "
$m-~ , 1
= | R
/= o5 Vg , (4.7)

et K,(x) sont les fonctions de Bessel modibZes dOordreComme IOZlectron est
ultra-relativiste, IOZmission synchrotron vue du rZfZrentiel du laboratoire est concen-

trZe dans un c™ne dOouvertdrd 1/ $. Dans I0Zquatior.6, le premier terme en

K, 3 correspond " la puissance rayonnZe dont la polarisation est dans le plan du
mouvement de IOZlectron. Le second terme correspond ~ une polarisation orthogo-
nale au plan du mouvement. Ces deux termes apparaissent lorsque 10Zquadi@est
sommZe sur ces deux Ztats de polarisation sortants. Lorsque ces deux termes sont sZ-
parZment intZgrZs sur les angles solides accessibles et IOensemble du spectre dOZnergie
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-, la puissance rayonnZe obtenue avec une polarisation parallsle au plan du mouve-
ment de IOZlectron est 7 fois plus forte que la polarisation perpendiculaiféf. Ceci
montre que IOZmission synchrotron est fortement (bien que partiellement) polarisZe.
Comme on le verra par la suite, cette forte polarisation sera un outil majeur pour
Ztudier les champs magnZtiques astrophysiques gr¥%oce au rayonnement synchrotron.
Dans le cas plus gZnZral dOun Zlectron ayant un angle dOattdqumar rapport
au champ magnZtique, la puissance synchrotron rayonnZe par unitZ dOZnergie et
intZgrZe sur les angles solides accessibles est donnZe pad][:

dP ' 3e®B" sin" ;0 &
d- mc2 ¢

Ksa(/)d/l (4.8)

c

o* on a dZPni-. = (3eB"$%/ 2mc)sin" .
¥ Di! usion Compton inverse

Le processus appelZ Compton inverse est un cas particulier deé dsion Compton
dans le cas oe I0Zlectron est ultra-relativiste(& 1). Dans ce cas, comme on le voit
sur la formule 4.2 de retour dans le rZfZrentiel du laboratoire, le photon repart avec
une Znergie multipliZe par un facteur$. Le spectre Compton de la diusion dOune
distribution isotrope de photons de densitZn(-1) ayant des Znergies dans-; sur
un Zlectron ultra-relativiste est obtenu gr¥%e.ce " la formulet.4 en moyennant sur
les angles solide, en imposant la relation de cinZmatiqukl et en intZgrant sur les
angles dOattaque. En notang = -,/ (4-1$($mc?" -,)), le spectre sOZcrit dans le cas
ultra-relativiste [ 157 :

1 2

) (4-1%0)° "
2qIng+(1+2q)(1" g+ 2mc2(mc? + 4-1$q) 49
4.9)

En raison de la cinZmatique imposZe par les relatiods et 4.2, I0Znergie des photons
di! usZs est bornZe par :

dNg(, _ 2#r2mc3n(-1)d-4
dtd-,  $2 -

4%2- 4
mc2+4$-1

Comme on a environ-, ! $-1, le processus de Compton inverse est capable de
produire des photons de tres hautes Znergies " partir de photons beaucoup moins
ZnergZtiques. Bien que ce mode de production soit vraisemblablement le principal
mode de production de photons de tres hautes Znergies pour les blazars, il existe
cependant deux autres modes de production de photons de haute Znergies : le rayon-
nement de freinage, dOorigine leptonique, et la voie hadronique.

- - (4.10)

¥ Rayonnement de freinage

Un Zlectron passant dans le champ Zlectrique coulombien d®un noyau atomique
est ralenti et dZviZ par la rZpulsion des charges. Cette dZcZIZration est associZe ~
IOZmission dOun rayonnement de freinaee(nsstrahlung en allemand). La section
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e" cace de ce procZdZ est calculable en Zlectrodynamique quantique avec les memes
diagrammes que ceux de la bgurd.2 o le photon entrant est un photon virtuel
ZchangZ. Il est donc possible de traiter de manisre semi-classique le rayonnement
de freinage comme le rayonnement synchrotron, en IQinterprZtant comme un cas
particulier de di! usion Compton. Dans ce cas, le photon entrant est un quanta
virtuel du champ Zlectrique du noyau. Cette Ztude a notamment Ztait faite en dZtail
dans [L47].

Le rayonnement de freinage est dOune importance secondaire pour 10Ztude des
blazars, car les plasmas dans les jets ne sont pas assez denses pour que ce processus
soit €' cace [L59. Il est ainsi notamment dominZ par les autres modes de production
gue sont le Compton inverse ou les processus hadroniques. En revanche, il intervient
dans le dZveloppement des gerbes atmosphZriques, et est responsable de IOZmission
de photons de haute Znergie par les particules chargZes de la gerbe dans IOatmosphere.

¥ DZsintZgration de hadrons

Le principal processus dOorigine hadronique, cOest ~ dire se produisant lorsque
les particules accZIZrZes sont des hadrons, est la dZsintZgration de pions. Les pions
sont produits lors des collisions inZlastiques de hadrons via les rZactions suivantes
dans le cas de protonsi>9 :

p+p $ p+p+ kil +1# +#) (4.11)
p+p $ prn+# +k#0+ I(# +#) (4.12)
p+p $ n+n+2#" + k#l+ I(# +#) (4.13)

o* k et | sont des nombres entiers. L& a un temps de vie de8.5' 10 17 s [16(] et

se dZsintegre en 2 photons ~ 98.8%. Il est donc un mode' €ace de production de
photons de tres hautes Znergies. En revanche, les pions chargZs ne se dZsintegrent
gZnZralement pas en Zmettant de photons (moins dB} 4) mais produisent des
Zlectrons ZnergZtiques qui peuvent ~ leur tour rayonner gr%o.ce aux processus dZcrits
prZcZdemment. On parle alors dOZlectrons secondaires. Les processus hadroniques
sont envisagZs dans certains modeles dOZmission de blazar, par exemgle [.67,

mais ne seront pas considZrZs dans la suite de ce travail. lls interviennent Zgalement
lors du dZveloppement de gerbes atmosphZriques de rayons cosmiques initiZes par
des hadrons.

4.1.3 Absorption des photons " tres haute Znergie

Lorsque leur Znergie est susamment importante, les photons peuvent stre ab-
sorbZs par un photon dOun fond ldiis en produisant une paire Zlectrons/positrons.
La bgure4.3 montre un schZma de la rZaction dOabsorption des photons au TeV sur
un photon di! us, $rev + $4irus $ € + € . En notant respectivement Eg et - les
Znergies du photon ~ haute Znergie et du photon #us, IOZnergie dans le centre de
masse au carrZ est :

s=2Eg¢-(1" cos!) , (4.14)
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ce qui montre que pour- ! 1 eVl IOZnergie du photon " haute Znergie doit stre
au minimum de 260 GeV pour pouvoir crZer une paire Zlectron-positron. La section
"' cace de ce procZdZ est calculable de fason analogue " la sectitrcace de di usion
Compton. Ainsi, la section € cace totale sOZcrif.f :

1 ! "
#r2 1+,
L ss(Eg,-,1) = %(1" 3 2.(2"2)+@" . Yog T . (4.15)
o* on a notZ 3
., 2m2ct
=V e eod) (4.16)

Figure 4.3 B Absorption de photons au TeV par processus de crZation de paires

En dZbnissantn(-, 1) la densitZ de photons cibles ~ une distance sur le chemin,
la fraction de la densitZ de photons cibles provenant dOune direction entreet
I +d! par rapport " la direction de propagation est n(-,I)%sin! d!'. Le nombre
dOinteractions par unitZ de longueur est doné] :

0 #/2 0 & inl
do_ @ cost) 2 n(-,1), ss(Es, -, )d-d! (4.17)
d w2 (e 2
o+ la borne infZrieure de 10intZgrale sur I0Znergie des photons cibles est dZterminZe
par |OZnergie minimale requise pour le processus, obtenue dOapres 10Zqdatibn

2m2c?

-min(Esg) = m .

(4.18)

Ce processus dOabsorption de photons est notamment important pour I0Ztude
de la propagation dans le milieu intergalactique o« le fond de lumisre, piquZ en
optique, est responsable de I0absorption des photons ~ THE Zmis par des sources
extragalactiques. Il sera ZtudiZ en dZtail dans ce contexte particulier ~ la sectioh3.

4.2 Modsles dOZmission ZlectromagnZtique des blazars

Dans cette section, le modele dOZmission des blazars le plus simple est prZsentZ.
Il sOagit du modele de Synchrotron Auto-Compton. Ce modsle, dZcrit en dZtail

1. Le fond di! us qui sera considZrZ dans la suite pour la propagation de photons de THE dans
le milieu intergalactique est notamment piquZ autour de cette valeur.
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dans [L64], permet de rendre compte de IOZmission multi-longueurs dOonde de IQobjet
de type BL Lac PKS 0301-243, dont IOanalyse sera prZsentZe au chapitre Les
objets de type BL Lac sont des blazars dont les spectres en optique sont rZguliers,
sans lignes dOZmission. Les observations en radio avec des interfZrometres ~ grande
Zchelle permettant de sonder la structure des jets des radio-galaxies montrent la
prZsence dOinhomogZnZitZs et de sur-densitZs ou de grumeaux de matisre ~ certains
endroits du jet (voir [165 pour une revue). Ces sur-densitZs sont modZlisZs ici par
une boule dOZlectrons relativistes de raydR, qui se dZplace le long du jet. Les
mouvements supra-luminiques apparents de certaines de ces sur-densitZs montrent
que ces mouvements sont relativistes1 pd. LOZmission ZlectromagnZtique est donc
focalisZe dans la direction du jet (la direction de propagation). En notan& le facteur

de Lorentz du grumeau dOZlectrons étlOangle entre la direction dOobservation et
|Oaxe du jet, on dZpPnit le facteur Dopplet :

1

1= — .
&1" . cos!)

(4.19)

1 est un paramstre libre du modele. Pour dZterminer les spectres de photons
rayonnZs par le grumeau dOZlectrons, on se place dans le rZfZrentiel du jet, oe I0Zmis-
sion est isotrope. Pour revenir dans le rZfZrentiel de |Oobservateur, on utilise les
transformations de Lorentz Eqps = 1Ejet. Un degrZ de libertZ du modele est le
spectre dOZlectrons. Il est reprZsentZ par la distribution de densitZ dOZlectku($)
en fonction du facteur de Lorentz$, bornZ entre $min et $max. Dans le modele, on
choisit arbitrairement $nin = 1 mais laisse libre$max.

Le jet est un milieu magnZtisZ dont les champs magnZtiques, estimZs gr¥oce "~ des
observations multi-frZquences en radio, sont de IOordre de quelques mG " une dizaine
de parsecs de la base du jefip7, 16d. Le champ magnZtique dans le grumeaB est
Zgalement un parametre libre du modsle. Dans ce champ magnZtique, les Zlectrons
Zmettent un rayonnement synchrotron (voir section4.1.2) dont la puissance Zmise
Pg(-) est calculable gr¥oce ~ la formulé.8 en moyennant sur les angles dQattaque :

. 1 Smax

IsG) = o Ne($)Ps(-)d$ . (4.20)
Dans la suite, IOapproximation numZrique pouPg(-) introduite dans [164] est uti-
lisZe. Le rayonnement synchrotron Zmis peut stre rZabsorbZ par les Zlectrons sQil
nOest pas trop ZnergZtique. Le milieu appara’t alors absorbant avec une profondeur
optique 0 = 2Rpks() ) avec le coé cient dOabsorption calculZ dOapressf :

0 1 2
#" 2 Smax $2£ Ne($)

ks(-) =" om- 2 . ds  $2

Ps(-)d$ . (4.21)

Le RBux de puissance par unitZ dOZnerdig-) Zmis " la sortie du grumeau est bna-
lement obtenu gr¥ece "~ I0Zquation de transfeisp, 170 :

| .
JsG) w20 e
o L 1EAIC RN CEEY) (4.22)

Is(-) =
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Pour dZterminer le Rux de puissance en direction de IOobservateur, il faut corriger de
la distance de luminositZd, 2 de la source vue de IQobservateur, situZe ~ un dZcalage
vers le rougez. De plus, il faut Zgalement revenir au rZfZrentiel de IOobservateur en
appliquant la transformation de Lorentz sur la frZquence et le Rux total. Ainsi, ce

Rux sOZcrit 1[64 : | "

R2 1+z
F@):#%fa+ag T (4.23)

Selon les parametres choisis pour le modele, le rayonnement synchrotron pro-
duit dans les jets des blazars se distribue sur des frZquences allant de la radio aux
rayons X. Pour expliquer I0Zmission ~ THE, on a recours au processus Compton
inverse prZsentZ " la sectiod.1.2 Ce processus requiert nZanmoins la prZsence dOun
champ de photons cibles qui se font diuser " tres hautes Znergies par les Zlectrons
relativistes. Ce champ de photons cibles peut stre apportZ par un systeme externe
(le fond di! us cosmologique, le rayonnement du disque dOaccrZtion du NAG ou de
sa galaxie h™te par exemple). Dans le cas du modele Synchrotron Auto-Compton,
le plus courant pour modZliser IOZmission des objets de type BL Lac, le champ de
photons cibles est le rZsultat du rayonnement synchrotron produit par les memes
Zlectrons. Le modsle, prZsentZ parl[/1] suppose que le rayonnement synchrotron
est homogene dans le grumeau, modulZ dOun facteur de correction de 3/47 pour
tenir compte des inhomogZnZitZs, la densitZ de photons synchrotron dZcroissant aux
bords du grumeau. Cette densitZ spectrale de photons sOexprime avec les notations
prZcZdentes : .
54#m02js(' 1) 1" ¢ */2(

hc-1 ks(-1)

Partant de cette densitZ spectrale homogene de photons, I0Zquati8, qui donne
le spectre Compton dOun Zlectron pour une Znergie de photons donnZe, permet dOex-
primer le spectre Compton de la puissance rayonnZe par la population dOZlectrons
di! usant les photons du synchrotron :

00

dN
g2 NCONe(®) i $él d-1d$ . (4.25)

n(-1)=0.7 (4.24)

je(-2) =

Enbn, les photons de THE peuvent Zgalement otre absorbZs par processus de
crZation de paires Zlectron-positron sur des photons dOZnergie plus faibles, dans ce
cas les photons du rayonnement synchrotron. Le calcul de la profondeur optique des
photons de tres hautes Znergies est dZtaillZ dans la sectidril.3 En utilisant la den-
sitZ spectrale de photons synchrotrons obtenue gr¥%.ce ~ la solution de IOZquation de
transfert (4.24), une bonne approximation pour la profondeur optique en supposant
une gZomZtrie sphZrique esi[d :

me? 54
O(-z) # 0.2, T—n(m (o /-2)Rb . (426)
-2

2. La distance luminositZ est justement dZbnie ~ partir de la relation entre luminositZ et Rux.
Elle est calculable en fonction du modsle cosmologique supposZ.
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Le Rux de puissance en direction de IQobservateur est alors dZterminZ en utilisant
les memes formules4.22 et 4.23 que dans le cas du synchrotron.

Un exemple de spectre multi-longueurs dOonde pour une source ~ un dZcalage
vers le rouge de 0.1 produit par un modele SAC est montrZ sur la bguré.4. Ce
modele a ZtZ produit avec des paramstres reprZsentatif de ce qui est utilisZ pour
modZliser 10Zmission multi-longueurs dOonde des objets de type BL LBc= 10
mG, 1 = 30, R, = 10%® cm et un spectre dOZlectrons de densitZ totale de 5000
Zlectrons par cm 2 suivant une loi de puissance brisZe entr$ = 1 et $ = 10° dont
les indices sont 2 et 3 respectivement avant et apres la coupure$, = 10%. Il montre
une structure en double bosses o+ la premiere composante, ~ basse Znergie, est due
au rayonnement synchrotron, et la deuxisme composante, ~ haute Znergie, est due
au processus dOinverse Compton de la population dOZlectrons sur le rayonnement
synchrotron produit par les memes Zlectrons.

A BLRALL B IRLLL BRLLL BRLLL BRRLL B IR BLRLLL BLRLLL B B IR BLRLLL BLRLLL BRI B IRLLL I

10-13
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Energy [ TeV ]

Figure 4.4 DExemple de spectre multi-longueurs dOonde produit par un modele SAC
(voir texte pour plus de dZtails).

Le modele de type SAC est adaptZ pour la description du spectre multi-longueurs
dOonde de certains objets de type BL Lac lorsque 1O6Zmission multi-longueurs dOonde
est stable dans le temps. Des observations de ces objets montrent que I0Zmission
peut appara’tre intrinsequement variable sur IOensemble du spectre de IQinfrarouge
aux THE. Le modele SAC avec une simple distribution dOZlectrons bPxe dans le temps
ne permet pas de modZliser cette variabilitZ. En revanche, si les processus dOZmis-
sion dans la source suivent ce genre de modsle, alors IOZmissiorl Zdentes Znergies
provenant de la meme population dOZlectrons relativistes doit «tre corrZIZe. Au cha-
pitre 5, une Ztude temporelle de IOZmission multi-longueurs dOonde de IOobjet de type
BL Lac PKS 0301-243 sera prZsentZe. En particulier, des corrZlations temporelles
entre di! Zrentes gammes dOZnergie seront recherchZes abn de tester la pertinence du
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modele SAC pour cet objet.

4.3 Interactions avec le fond de lumiere extragalactique

Lors de leur propagation de la source " IQobservateur, les photons de THE peuvent
stre absorbZs dans le milieu intergalactique lors de la rZaction avec un photon!dis
pour Zmettre des paires dOZlectrons et positrorsd[ De la meme fason que la
coupure GZK pour les rayons cosmiques dOultra hautes Znergig®?{ eV) [174, 174,
cet d et se produit lorsque |OZnergie dans le centre de masse du systeme formZ par
les deux photons est sti samment grande pour crZer une paire Zlectron-positrons.
Typiquement, pour des photons cibles en optique, cette coupure se trouve autour
du TeV [176. LOastronomie gamma au TeV, en observant cette coupure, est donc un
outil de premier plan pour IOZtude de la lumiere diuse dans le milieu intergalactique.

4.3.1 Mod-les pour le fond de lumiere extragalactique

Le milieu intergalactique est baignZ par des rayonnements de fond!dis. Le plus
connu dOentre eux est certainement le fond!dis cosmologique, en micro-ondes] 7]
qui est la lumiere Zmise depuis la surface de dernisre tusion, ~ un dZcalage vers
le rouge de 1100. Du point de vue des interactions avec IQastrophysique des hautes
Znergies, le fond dius cosmologique est notamment responsable de la coupure GZK
sur les rayons cosmiques dOultra-hautes Znergies. En revanche, I0Znergie des photons
se propageant dans le fond dius doit «tre dOau moins plusieurs milliers de TeV pour
quOils puissent stre absorbZs par le fond!dis cosmologique, ce qui est hors dOat-
teinte pour des gammas observZs avec H.E.S.S. Des fondswdi plus ZnergZtiques
peuvent nZanmoins altZrer la propagation des photons ~ THE des sources extra-
galactiques [L78 179, 18(. Pour des rayons gammas autour du TeV, les longueurs
dOonde des fonds!dis impliquZs dans le processus de crZation de paires vont de 10in-
frarouge proche " IQultraviolet. Le fond dius extragalactique dans ces cette gamme
dOZnergie est appelZ fond de lumiere extragalactique (FLE). Comme montrZ sur la
Pgure4.5, le FLE est beaucoup moins intense que le fond dus cosmologique.

Etant beaucoup moins intense que le fond dius cosmologique, le FLE "z = 0
est Zgalement beaucoup plus Yicile ~ mesurer. En € et, les mesures en optique sont
rendues quasiment impossibles par la prZsence de la lumisre zodiacale, qui est plus
intense que le FLE de plusieurs ordres de grandeut§1]. Une solution possible est
alors de mesurer la lumisre Zmise par toutes les galaxies pour en dZduire une limite
infZrieure sur le niveau du FLE. Comme il est tres df cile de mesurer directement
le FLE, des modeles ont ZtZ dZveloppZs pour estimer sa densitZ spectrale et son
Zvolution avec le dZcalage vers le rouge.

La nature et IQorigine du fond dius de lumiere sont fondamentalement di Zrents
du fond di! us cosmologique. Alors que le fond Hus cosmologique est Zmis 2 !
1100 avec un spectre de corps noir puis simplement diluZ et dZcalZ vers le rouge
par IOexpansion de IQunivers, le FLE constitue la somme de I0Zmission de lumiere de
toutes les Ztoiles depuis la formation des premisres structures. De plus une partie de
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Figure 4.5 PintensitZ des di Zrents rayonnements de fond en fonction de leur
longueur dOonde. Le fond de lumisre extragalactique est reprZsentZ en bleu. Le fond
di! us cosmologique est reprZsentZ en gris.

ce fond di us de lumisre est absorbZe par les poussisres interstellaires qui rZ-Zmettent
dans IQinfrarouge, formant ainsi la bosse en infrarouge du fond ds prZsentZ sur

la bgure 4.5. La modZlisation du FLE et de son Zvolution avec le dZcalage vers le
rouge est donc complexe et fait intervenir di Zrents ingrZdients, qui prZsentent eux
memes de grandes incertitudes, comme par exemple le taux de formation dOZtoiles.
Les modsles sont gZnZralement classZs en trois catZgories, selon la mZthodologie
employZe.

Les modsles dits dOZvolution directe suivent [Ohistoire de IQunivers depuis la for-
mation des structures jusqu®” aujourdOhui. Les populations de galaxies sont estimZes
par des modsles semi-analytiques basZs sur des simulations de formation de struc-
ture. Pour les galaxies isolZes, leur Zmission est obtenue en supposant des modsles
pour la distribution de masse des Ztoiles ainsi que le taux de formation des Ztoiles.
Dans le cas de fusion de galaxies, il faut Zgalement modZliser les Zvenements de nais-
sance des Ztoiles catalysZs par la fusion, ce qui peut stre fait groce ~ 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 dOZtoiles, ce qui doit «tre Zgalement pris en compte. Finalement,
IOZmission des Ztoiles doit Zgalement stre corrigZe de |Oabsorption et rZ-Zmission sur
les poussieres inter-stellaires, requZrant IQutilisation de modeles supplZmentaires. Les
modsles dOZvolution directe sont donc fondZs sur de nombreux ingrZdients, parfois
incertains, ce qui se traduit par une grande incertitude sur le rZsultat bnal. Les
modeles appartenant ~ cette catZgorie sont par exemplelp2, 183 184 et peuvent
varier de plus dOun facteur deux selon le mod-le. lls ont cependant IOavantage de prZ-
senter des recettes leectives dont les parametres peuvent «tre adaptZs, par exemple
de fason ~ produire un modsle de limite infZrieure ajustZ sur les mesures de comp-
tage de galaxie {89, ou encore pour sOadapter au cas de modsles cosmologiques
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di! Zrents [L84.

Les modeles dits dOZvolution inversZéd7, 188 189 essaient de se passer de
certaines modZlisations utilisZes dans les modeles dOZvolution directe en utilisant des
mesures des luminositZs de galaxie locales. LOidZe est dextrapoler ces observations
locales au passZ de IOunivers pour simuler I0Zvolution de la densitZ de FLE au cours du
temps. Pour € ectuer ces extrapolations dans le passZ, des prescriptions sont utilisZes
qui di! srent selon le type de galaxie et la bande en longueurs dOonde considZrZe. Ces
modesles, en utilisant des mesures locales, se fondent plus sur les observations que
les modeles dOZvolution directe.

Une troisieme possibilitZ [L90, 191, 192, 199 est de calculer le FLE " partir
du taux de formation dOZtoiles estimZ empiriquement ~ dZrents dZcalage vers le
rouges. Ces mesures peuvent otre des grands relevZs de galaxies ou des sondages
de marqueurs des compositions chimiques, comme led drentes raies Lyman" .

Le fond di! us est obtenu gr¥.ce ~ des modeles dOZmission dZpendant bZreits
parametres tels que la distribution de masse des Ztoiles oe la composition chimique,
obtenus par les observations. Comme pour les autres modsles, cette Zmission est
corrigZe de IQabsorption sur la poussiere interstellaire avec des modsles dOZvolution
des poussieres dans les galaxies.

La bgure 4.6 montre le Bux de puissance pour diZrents modeles du FLE. Le
modele Kneiske et al. 2010 {85 est un modele dOZvolution directe pour lequel les
parametres de certains ingrZdients prZsentant de grandes incertitudes, comme par
exemple le taux de formation des Ztoiles, sont ajustZs de fason ~ ce que le modele
reproduise les estimations minimales obtenues ~ partir du comptage des galaxies.
Ce dernier modsle est donc considZrZ comme un modsle minimal.
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Figure 4.6 DFlux de puissance du FLE et du fond dius infrarouge pour quatre
modeles di Zrents.
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4.3.2 Absorption sur le fond de lumiere extragalactique

Les photons de THE Zmis par les sources extragalactiques sont donc absorbZs
dans le milieu intergalactique par le FLE. Pour obtenir la profondeur optique dOune
source situZe ~ des distances cosmologiques, IQintZgrale sur le chemin de 10Zqua-
tion 4.17 doit etre faite en prenant en compte la cosmologie qui va dZterminer
la distance vue par les photons (la distance co-mobile). Dans cette Ztude, le mo-
dele cosmologique standard est utilisZ. Ce modele est dZcrit par la mZtrique de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker qui est une solution des Zquations dOEin-
stein pour un univers homogene et isotrope. Dans le modele cosmologique standard
dont les parametres ont ZtZ mesurZ rZcemment palanck [18], IOunivers est plat
avec des densitZs relatives en baryoris, = 0.04893+ 0.00062et en matisre noire
froide " ¢ = 0.2661+ 0.0060pour une densitZ totale de matisre" , = 0.315+ 0.017.

La composante la plus importante est apportZe par IOZnergie noire avec une densitZ
"4 = 0.685+ 0.017. La constante de Hubble estHo = 67.3+ 1.2 km.s *Mpc' L.
Ces parametres cosmologiques sont adoptZs dans toute la suite de ce manuscrit. La
distance depuis IOobservateur est caractZrisZe par le dZcalage vers le raugela
relation entre dZcalage vers le rouge et distance co-mobile est donnZe en fonction
des parametres de la cosmologie :

d ¢ 1

2= 24 . 4.27
dz” Ho' "o+ 29+ s @20

Pour calculer la probabilitZ dOinteraction ~ un dZcalage vers le rouge |0Znergie
du photon de la source doit «tre corrigZe du dZcalage vers le rouge. LOZvolution de
la densitZ de photons cibles en fonction du dZcalage vers le rouge est donnZe par
les modsles discutZs au paragraphe prZcZdent. La profondeur optique dOune source
situZe ~ un dZcalage vers le rouges sOexprime ainsi :

0,0,;0,

dl 1" cos
O(Es, zs) = ——

I
“n(-,2), $s[Es(1+2),-,!]d-dcos! dz .

(4.28)
La bgure 4.7 montre un exemple dOattZnuation due ~ IQabsorption sur le FLE en
reprenant les modsles de 189 et [189 et pour deux exemples de dZcalage vers le
rouge.

0 11 (mn(ErQ+z)dz 2

4.3.3 Fond de lumiere extragalactique et astronomie gamma

Pour IOastronomie gamma, le premier pic du FLE, aux longueurs dOonde en op-
tique et proche infrarouge est celui qui compte pour IQabsorption des photons au
TeV. Les observations de sources extragalactiques au TeV sont donc sensibles ™ ce
premier pic en optique. LOobstacle majeur ~ I0Ztude du FLE avec les donnZes au
TeV est le fait que le spectre intrinseque de la source nOest pas connu. Il est donc
priori di" cile de mesurer directement IQattZnuation ~ partir des donnZes observZes.
Pour contraindre IOabsorption des photons au TeV et donc les modeles de FLE, une
solution est de faire des hypotheses justibZes sur le spectre intrinseque de la source.
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Figure 4.7 BAttZnuation des Rux de photons sur le FLE pour deux modsles g9,
185 et deux valeurs de dZcalage vers le rouge.

LOexemple classique dOhypothese est la pente minimale que doit avoir le spectre
intrinseque [194, 195 19€¢. En e et, les modeles dOaccZ|Zration de particules dans
les sources peuvent di cilement reproduire des spectres en rayons gammas au TeV
avec un indice spectral plus petit que 1.5197]. En supposant une valeur minimale
pour IQindice spectral, on peut en dZduire une limite supZrieure sur le niveau dOat-
tZnuation, et donc sur la densitZ de FLE. Un r& nement de cette technique est de
supposer que le spectre intrinseque au TeV ne peut pas etre plus dur que le spectre
au GeV [194. En mesurant le spectre au GeV, non-absorbZ par le FLE, il est donc

I” encore possible de dZterminer une limite supZrieure au FLE. Cette technique sera
utilisZe au chapitre5 pour donner une contrainte sur IQattZnuation avec les donnZes
du NAG PKS 0301-243. Il est possible enbn dOZtudier I0Zvolution deZdinces entre
indices spectraux au TeV et au GeV en fonction du dZcalage vers le rougef]. En
raison de IOabsorption sur le FLE, cette HZrence dOindices spectraux Zvolue au pre-
mier ordre linZairement avec le dZcalage vers le rouge9R 199. Dans une Ztude
rZcente avec cette mZthode, 10 de IQabsorption sur le FLE a pu tre identibZe
avec une signibcativitZ de § [204.

Une autre technique consiste ~ rechercher la prZsence dOune signature spectrale
particuliere ~ IQabsorption sur le FLE. Cette signature se prZsente sous la forme
dOune 1Zgere modulation dans le spectre, visible dans I0Zvolution de IQattZnuation en
fonction de 1O0Znergie montrZe sur la Pguder. Elle est due ~ la structure en bosse
en fonction de I0Znergie du FLE2]1, 207. La recherche de cette signature dans les
donnZes de Fermi et H.E.S.S. a permis d@etuer une premisre mesure du FLE °
des niveaux entre 1 et 1.3 fois le modesle delB] selon la gamme en dZcalage vers le
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rouge [L07, 109. LOincertitude statistique associZe " cette mesure demeure grande
car la signature est prZsente "~ des Znergied ectZes par une profondeur optique
entre 1 et 2, et o« les Rux sont donc dZj" signibcativement attZnuZs.

Comme expliquZ au chapitrel, de nombreuses observations au TeV sont venues
montrer que le FLE semblait moins dense que prZvu par les modsles, notamment car
la correction des indices spectraux par IOabsorption prZvue par les modeles donnait
des indices spectraux trop durs pour stre en accord avec les modsles dOaccZ|Zra-
tion de particules dans les sources. DiZrentes propositions de scZnarios, astrophy-
siques P03 204, 209 ou exotiques P0G 101] ont ZtZ avancZes pour rZsoudre cette
contradiction. LOune dOentre elle est un scZnario o le mZlange entre photons et
PTA (voir chapitre 1) rend le faisceau partiellement invisible au FLE 01, 107. La
contradiction a ZtZ en apparence rZsolue en revoyant les modsles de FLE " la baisse,
la densitZ des modesles ayant ZtZ divisZe par deux en moyenne entre 2000 et 2010.
Pourtant de nouvelles observations de NAG au TeV toujours plus lointains relance
le dZbat P07, 20g. Ces observations seront discutZes au chapit® Dans cette op-
tique, IOapplication du scZnario de transparence anormale de IQunivers dZ aux PTA
sera prZsentZe et discutZe au chapite. En particulier, une nouvelle signature sera
proposZe pour tester si ce scZnario est bien ~ IQoeuvre.
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De part leur puissante Zmission " travers tout le spectre ZlectromagnZtique jus-
quOaux tres hautes Znergies par les mZcanismes prZsentZs au chapitre prZcZdent, les
blazars sont une cible privilZgiZe pour la recherche de physique exotique comme ex-
pliquZ au chapitre 1. Ce chapitre porte sur IOZtude dOun de ces objets en particulier,
PKS 0301-243 209, qui a ZtZ observZ par H.E.S.S. mais aussi dans dOautres lon-
gueurs dOonde. Ce blazar est un objet de type BL Lac (voir chapiteesituZ ~ un
dZcalage vers le rouge de 0.2681[] et classiPZ comme HBL (High-energy peaked
BL Lac) [211], cOest " dire pour lequel le pic de I0Zmission synchrotron (voir cha-
pitre 4) est situZ au del” de |Qoptique?[L2, 213 214. La plupart des noyaux actifs
de galaxie (NAG) dZtectZs " tres hautes Znergies appartiennent ~ cette catZgorie.
Les rZsultats prZsentZs dans ce chapitre ont ZtZ publiZs dans la re\Agtronomy
and Astrophysics[215.

5.1 Observations multi-longueurs dOonde de PKS 0301-
243

Cette section prZsente les donnZes disponibles 1drentes longueurs dOonde qui
ont ZtZ analysZes pour cette Ztude.
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5.1.1 Observations " tres hautes Znergies avec H.E.S.S.

PKS 0301-243 a ZtZ observZ par H.E.S.S. entre aoZt 2009 et dZcembre 2011
pour un temps dOobservation total de 58.5 h. Ces donnZes ont ZtZ prises dans une
gamme dOangles zZnithaux comprise entredi 20°, ce qui assure un seuil en Znergie
minimal. Le dZcalage vers le rouge de PKS 0301-243 Ztant relativement ZlevZ pour un
objet " tres hautes Znergies ¢ = 0.266), IOZmission au TeV est fortement absorbZe par
crZation de paires sur le FLE (voir chapitred), le Rux ~ 1 TeV Ztant absorbZ "~ environ
95%. Dans ce cadre, un faible seuil en Znergie est important pour pouvoir dZtecter
IOobjet et avoir une bonne reconstruction du spectre en Znergie. Les donnZes ont ZtZ
prises en modewobble (voir chapitre 2) avec un pointZ dZcalZ de 0%par rapport
" la position nominale de PKS 0301-243, ce qui permet dOZvaluer simultanZment le
signal et le fond. Les donnZes ont ZtZ analysZes en utilisant la mZthadedel (voir
chapitre 2). LOanalyse a ZtZ conbrmZe en utilisant une mZthode de reconstruction
par analyse multivariZe basZe sur la mZthoddillas et la mZthode Model 3D (voir
chapitre 2).

LOanalyse a ZtZ ectuZe en utilisant des coupures dites standard (voirlP5 pour
une dZpnition de ces coupures) qui permettent de supprimet’ €acement le fond
hadronique. Dans la rZgion dite "ON", un cercle de rayor0.1% centrZe sur la position
de la source mesurZe en infrarouge, 900 candid&tsont observZs. Le fond est estimZ
run par run dans des rZgions de contr™le dites "OFF" situZes au meme dZcalage de
pointZ de 0.5 par rapport au centre de la camZra que pour la zone "ON", comme
expliquZ au chapitre2. Pour avoir une bonne estimation du fond, la taille de la rZgion
"OFF" est prise dans cette analyse 12 fois plus grande que la rZgion "ON". Dans la
rZgion "OFF", 7683 candidats$ sont observZs. Ceci correspond donc ~ un exces de
264 candidats$ dans la rZgion "ON", pour une signibcativitZ de9.4, calculZe avec
la formule 17 de .39, couramment utilisZe en astronomie gamma.

La distribution angulaire centrZe sur la position de la source du nombre de
candidats $ est montrZe sur la bguré.1. Un exces signibcatif est bien observZ dans
la zone "ON" de 0.1* centrZe sur la position de la source. MalgrZ un IZger exces de
candidats$ dans un secteur angulaire compris entr8.1% et 0.15* autour de la source,
la distribution des Zvenements est compatible avec la fonction dOZtalement dOun point
(FEP). Dans le cadre de cette analyse, la FEP attendue par simulations Monte-Carlo
a un rayon angulaire contenant 68% de 10exces de 0*0gontre 0.2% pour 99% de
IOexces. La carte dOexces de candidéten unitZs de coups par arcmifiest montrZe
sur la bgure5.2. La carte est lissZe par la FEP obtenue par simulations Monte-Carlo,
qui est Zgalement montrZe dans IOencadrZ de la bPgure. Un ajustement de la carte
non lissZe avec la FEP donne comme position pour IOexces de candidits;oo00 =
03'03M 23549+ 151915t + 1530syst, Lizooo = " 24°07785786+ 15785, + 1980, Cette
position, montrZe par IOZtoile sur la Pguie?2, est en accord avec la position mesurZe
en infrarouge qu de" 30000 = 03“03“2&‘49, 132000 = " 24$O70/110./‘3/0

Le spectre en Znergie de IOexces de photons " la position de PKS 0301-243 est
montrZ sur la bPgure5.3. Le seuil en Znergie pour la reconstruction du spectre est
de 200 GeV. En dessous de cette Znergie, les rZponses instrumentales pour cette
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Figure 5.2 D(Extrait de [215]) Carte
dOexces de candidagslissZe en unitZs de
coups par arcmirf. La fonction dOZtale-
ment dOun point (FEP) est montrZe dans
IGencadrZ. LOZtoile marque la position de
PKS 0301-243 mesurZe en infrarouge.

Figure 5.1 BDistribution angulaire par
rapport ~ la position de PKS 0301-243
du nombre de candidats$ (croix noires)
et du nombre normalisZ de candidats de
fond. La ligne en tirets-pointillZs montre
la limite dOintZgration de la zone ON.

analyse spZcibPque, dZterminZes " partir de simulations Monte Carlo du dZtecteur,
sou rent de grandes incertitudes systZmatiques ce qui ne permet une reconstruction
correcte du spectre. La valeur du seuil en Znergie est dZterminZe " partir de IQaccep-
tance lorsquOelle devient trop faible. Comme expliquZ au chapitee” faible Znergie,
|Oacceptance dZcro”t rapidement en raison de 14 dultZ croissante de dZtecter des
gerbes atmosphZriques plus tZnues. Le critere retenu est ici une acceptance minimale
"~ 15% de la valeur de IOacceptance maximale dans la gamme du spectre en Znergie.
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 Znergie reconstruite suit une distribution de Poisson. Une technique
de reconstruction par "forward folding" est mieux adaptZe pour cette Ztude quOune
technique de dZconvolution telle que prZsentZe au chapitBecar IQinformation prin-
cipale recherchZe est celle de IOindice spectral de la source, obtenu par IOajustement
dOune loi de puissance.

Le spectre en Znergie est bien dZcrit par une loi de puissand®N{ dE ) (E/E 4)' ')
avec un+2 par degrZ de libertZ Zquivalent " la statistique de IQestimateur de vrai-
semblance det?/n 4 = 35.2/ 29. LOindice spectral ajustZ sur les donnZes &st
4.6+ 0.7stat £ 0.25y5t €t I0Znergie de dZcorrZlation, cOest ~ dire I0Znergie pour laguelle
IOincertitude sur le modsle est la plus faible ey = 290 GeV. Le Rux intZgrZ au des-
sus de 200 GeV est(E > 200 GeV) = (3.3% 1.1t = 0.7syst)," 10 2 phem' 28 2,
correspondant ~ 1.4% du Rux de la nZbuleuse du crabe au dessus du meme seuil en
Znergie. LOajustement des donnZes avec une parabole logarithmique (voir chagjre
ou une loi de puissance avec coupure exponentielle nOamZliore pas la modZlisation.
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Figure 5.3 D(Extrait de [215]) Spectre de PKS 0301-243 " THE. En haut : la ligne

bleue est IQajustement dOune loi de puissance sur les donnZes, en fonction de IOZner-
gie vraie. Les points sont une reprZsentation des donnZes dZconvoluZes de la rZponse
instrumentale, pour le modsle spectral ajustZ. Le papillon bleu reprZsente IQincerti-
tude sur IQajustement ~ un niveau de conbance dg 1Les limites supZrieures sont
donnZes "~ 3, en utilisant la mZthode de Feldman et Cousing].7]. En bas : rZsidus

de 10ajustement normalisZs par les erreurs en fonction de IOZnergie reconstruite. La
ligne bleue correspond au cas sans dZviation.

5.1.2 Observations ~ hautes Znergies avec  Fermi /LAT

Le LAT (Large Area Telescope) est un dZtecteur placZ ~ bord du satellitéermi
de la NASA, lancZ en juin 20084 14. Il est constituZ de 16 couches Pnes en tungstene
permettant de convertir les rayons gamma incidents en paires Zlectron/positrons,
superposZes avec des couches de silicium servant ~ suivre la trace des Zlectrons et
positrons abn de remonter " la direction dOarrivZe du photon. LOZnergie des Zlectrons
et positrons est ensuite mesurZe dans un calorimetre constituZ dOun cristal de iodure
de cZsium scintillant donnant ainsi une estimation de I0Znergie du photon. LOensemble
est entourZ par un bouclier dOanti-coencidence qui permet dOidentiber et de rejeter
les rayons cosmiques. La mission principale deermi/LAT est dOd ectuer un relevZ
du ciel en rayons gamma, une couverture du ciel Ztantl @ctuZe en IOespace de trois
heures. Il est sensible aux rayons gammas au dessus de 20 MeV et sbracitZ au
dessus de la centaine de GeV est limitZe par sa faible acceptance (de IOordre &u m
au vu des RBux typiques des sources " ces Znergies.

Des analyses prZcZdentes des donnZes prises avec le LAT autour de PKS 0301-
243 montrent que le NAG a eu une pZriode de forte activitZ entre les mois dOavril et
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